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If we have confidence in a law, then if something appears to be
wrong it can suggest to us another phenomenon. If we had not
known the Law of Gravitation, we would hav taken much longer
to find the speed of light, because we would not have known what
to expect of Jupiter’s satellites. This process has developed into an
avalanche of discoveries, each new discovery permits the tools for
much more discovery, and this is the beginning of the avalanche
which has gone on now for 400 years in a continuous process, and
we are still avalanching along at high speed.
Richard Feynman: The Character of Physical Law
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Kapitel 1
Einfu¨hrung
1.1 Ziel der Arbeit
Wenn sich ein interstellares Wolkenfragment zu einem Protostern zusammenzieht, bildet sich rings
um den Kern eine flache Akkretionsscheibe aus Gas und Staub. Aus dieser kann ein Planetensy-
stem entstehen - man vermutet, daß zuna¨chst Staubteilchen zu Clustern zusammenklumpen, aus
denen schrittweise immer gro¨ßere Objekte aufgebaut werden. Dabei ist das U¨berleben von cm-
bis metergroßen Ko¨rpern in den Materiescheiben ein bislang ungelo¨stes Problem: Auf Grund der
Gasreibung mu¨ßten diese Objekte innerhalb kurzer Zeit (Gro¨ßenordnung: 102 − 103 yr) in den
Stern stu¨rzen, so daß ihnen keine Zeit bliebe, Objekte der na¨chsten Gro¨ßenstufe (Planetesimale,
Durchmesser im Kilometerbereich) zu erzeugen.
In dieser Diplomarbeit wird eine mo¨gliche Lo¨sung des Problems vorgestellt.
Ausgehend von dem Paper von Krauss und Wurm [39] sollen die Auswirkungen der photophoreti-
schen Kraft auf die Dynamik und Entwicklung zirkumstellarer Staubscheiben untersucht werden.
Die photophoretische Kraft wirkt auf Festko¨rper, die einem Strahlungsgradienten ausgesetzt sind
und sich in du¨nnem Gas befinden. Dadurch, daß die Strahlung eine Seite des Festko¨rpers sta¨rker
erhitzt als die andere, prallen auf den Ko¨rper auftreffende Gasmoleku¨le auf der beleuchteten Seite
mit durchschnittlich ho¨herer Geschwindigkeit zuru¨ck als auf der anderen. Ein Nettoimpulsu¨bertrag
findet statt - der Festko¨rper erfa¨hrt eine von der Strahlungsquelle weggerichtete Beschleunigung.
Es soll numerisch berechnet werden, wie die Photophorese die Bahnen der um den Stern umlaufen-
den Materiepartikel beeinflußt. Es wird sich zeigen, daß hier eine mo¨gliche Lo¨sung fu¨r das eingangs
erwa¨hnte Problem liegen ko¨nnte: Die Photophorese wird bei Ko¨rpern mit Durchmessern im cm- bis
Meterbereich zur dominierenden Kraft und wirkt der durch die Gasreibung verursachten radialen
Drift entgegen. Sie vermag die Bahnen der Ko¨rper zu stabilisieren.
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1.2 Verzeichnis der verwendeten Symbole
In der vorliegenden Arbeit werden folgende Symbole verwendet:
 aG - Gravitationsbeschleunigung
 aG, eff - effektive Gravitationsbeschleunigung
 aph - photophoretische Beschleunigung
 arad - Strahlungsdruck-Beschleunigung
 α - dimensionsloser Viskosita¨tsparameter (ν = αcsh).
 A(r, rout, ∆rout) - Dichteabbruchfunktion
 B = 0.5738ρd[g cm−3]
L⋆/L⊙
M⋆/M⊙
 β = B × (s [µm])−1 - Verha¨ltnis Strahlungsdruck/Gravitationskraft
 c - Lichtgeschwindigkeit
 cd- spezifische Wa¨rmekapazita¨t
 cs - Schallgeschwindigekeit
 Cout = ∆rout × (ΩK/cs)rout
 d - Abstand zu externem Stern
 ∆v - Differenz Partikelgeschwindigkeit - Gasgeschwindigkeit
 E = −(q − 12 ) 1.102× 10−3
( νg
2.34
)−1 ( L⋆
L⊙
)1/4 (
M⋆
M⊙
)−1
 ǫ - Emissivita¨t
 η = E × (r [AU ])1/2 - Verha¨ltnis Druckgradientenkraft/Gravitationskraft
 f - Frequenz
 FG - Gravitationskraft
 FG, eff - effektive Gravitationskraft
 Fph - photophoretische Kraft
 Frad - Strahlungsdruck
 Φi - Photonenleuchtkraft
 G - Gravitationskonstante
 Γ = 1.4 - Adiabatenexponent
 h - Skalenho¨he (der Gasscheibe)
 I - Intensita¨t
 J - Massentra¨gheitsmoment
 J1 - Asymmetrieparameter
 k - Boltzmannkonstante
 kth = 10
−3Wm−1K−1 - Wa¨rmeleitzahl
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 L - Drehimpuls
 L⊙, L⋆ - Sonnen-, Sternleuchtkraft
 Md - Scheibenmasse
 md - Masse eines einzelnen Staubpartikels
 Meff - Effektive Sternmasse
 µg - Moleku¨lmasse in Einheiten mH
 mH - Masse des Wasserstoffatoms
 Mmin - Masse des MMSN
 M⊙, M⋆ - Sonnen-, Sternmasse
 M˙ph - Massenverlust durch Photoevaporation
 M˙W - Massenverlust (des Sterns) durch Sternwind
 M˙WS - Massenverlust (der Scheibe) durch Wind Stripping
 n(r, z) - Wasserstoffionendichte
 ND - Sa¨ulengasdichte
 n⋆ - Sterndichte
 ν - Viskosita¨tsparameter
 ω - Kreisfrequenz
 P - Porosita¨t
 p - Druck
 P1/2 - Zeitdauer fu¨r halbe Umdrehung
 Pheat - Zeitdauer, die Wa¨rmeleitung beno¨tigt, um stabilen Temperaturgradienten herzustellen
 PK - Keplerperiode
 Q - Verha¨ltnis Gasreibungsbeschleunigung / photophoretische Beschleunigung
 q - Exponent der Gasdichtefunktion
 r - Abstand zum Stern
 rg - Abstand, bis zu dem die Scheibe im Fall starken Sternwindes nicht ihre volle Skalenho¨he
erreichen kann
 rstab - Radius der stabilen Kreisbahn
 rkrit - Evaporationsgrenze (bei kleineren Sternabsta¨nden verdampfen Partikel)
 ρdust - Massendichte der Staubkomponente
 ρd = 1000 kgm
−1 - Massendichte eines einzelnen Staubteilchens
 ρg - Massendichte der Gaskomponente
 rout - Radius der Gasscheibe
 s - Partikelradius
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 Σdust - Fla¨chenmassendichte der Staubkomponente
 Σg - Fla¨chenmassendichte der Gaskomponente
 ΣN - Fla¨chenanzahldichte der Staubkomponente
 σ - Stefan-Boltzmann-Konstante
 T - Temperatur
 tc(evap) - Zeitskale der Nebeldispersion durch Photoevaporation durch den Zentralstern
 tE(evap) - wie tc(evap), aber durch externen Stern
 tν - Zeitskale der Nebeldispersion durch Viskosita¨t
 ts - Stopzeit
 TS - dimensionslose Stopzeit (TS = tsΩK)
 TSS - Epstein-Stopzeitparameter
 tSE - Zeitskale der Nebeldispersion durch Sternbegegnungen
 tWS - Zeitskale der Nebeldispersion durch Wind stripping mit konstanter Massenverlustrate.
 t′WS - wie tWS mit zeitlich abnehmender Massenverlustrate fu¨r t < 10
7yrs
 v - Geschwindigkeit
 vesc - Fluchtgeschwindigkeit
 vg - Gasgeschwindigkeit
 vK - Keplergeschwindigkeit
 vK, eff - effektive Keplergeschwindigkeit
 vr - Radialgeschwindigkeit
 vT ≈ cs - thermische Geschwindigkeit
 vθ - azimuthale Geschwindigkeit
 vz - Geschwindigkeit senkrecht zur Scheibe
 Wrot - Rotationsenergie
 Wtherm - thermische Energie
 x = (rout − r)/∆rout
 χ =
{ Z(Υwl)× [rAU]q
Z(Υrad)× [rAU]q+3/2 [s µm]−1
}
Verha¨ltnis photophoretische Kraft / Gravitations-
kraft
 Υwl = kthT
 Υrad = 4σT
4ǫs
 Υgas = p
√
2kT/πµgmH s
 Z(Υwl) = 1.02× 10−8
(
M⋆
M⊙
)−1 (
L⋆
L⊙
) ( νg
2.34
)−1 ( rhod
1000 kgm−3
)−1
ρ0
 Z(Υrad) = 2.074× 1010
(
M⋆
M⊙
)−1 (
L⋆
L⊙
)1/4 ( νg
2.34
)−1 ( ρd
1000 kgm−3
)−1
ρ0
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Das Formelzeichen log steht immer fu¨r den dekadischen, ln fu¨r den natu¨rlichen Logarithmus.
SN steht fu¨r ’Solar Nebula’, MMSN fu¨r ’Minimum Mass Solar Nebula’
Quelle des Titelbildes: www.astroarts.co.jp
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Kapitel 2
Astronomischer Hintergrund
Scheibenfo¨rmige Strukturen finden sich im Universum auf allen Gro¨ßenskalen: Von Ringsystemen
um Gasriesen deren Durchmesser bei einigen 105 km liegen, u¨ber zirkumstellare Scheiben, Plane-
tensysteme und Asteroidengu¨rtel mit typischen Ausdehnungen von 100 AU (ca. 15 Milliarden km)
bis hin zu flachen Spiral- und Linsengalaxien mit Durchmessern in der Gro¨ßenordnung von 30 Kilo-
parsec (knapp 1018 km). Der Mechanismus, der diskusartige Gebilde hervorbringt, ist offensichtlich
universeller Natur - es handelt sich um die Erhaltung des Drehimpulses. In dieser Arbeit wollen
wir uns auf den Spezialfall der zirkumstellaren Scheiben konzentrieren. Wir untersuchen, wie die
Verteilung der Staubkomponente in ihnen durch die photophoretische Kraft beeinflußt wird. Zuvor
soll jedoch ein U¨berblick u¨ber die Physik der Scheiben gegeben werden.
2.1 Zirkumstellare Scheiben
Materiescheiben um Sterne kommen in allen stellaren Entwicklungsphasen vor: bei Vorhauptrei-
hensternen, Hauptreihensternen, Riesensternen und weißen Zwergen. Wa¨hrend bei den gealterten
Objekten noch kaum bekannt ist, wie es zur Ausbildung von zirkumstellaren Strukturen kommt,
verfu¨gen wir u¨ber recht gute theoretische Ansa¨tze, die erkla¨ren, warum Vorhauptreihenobjekte
und junge Hauptreihensterne in vielen Fa¨llen von Scheibenstrukturen umgeben sind. Allerdings
sind noch zahlreiche Details der dynamischen Entwicklung unklar (insbes. die Bedeutung von Tur-
bulenzpha¨nomenen). In den folgenden Abschnitten verschaffen wir uns zuna¨chst einen U¨berblick
u¨ber die wichtigsten in den Scheiben ablaufenden physikalischen Prozesse. Dann werden wir auf
Beobachtungen eingehen und uns besonders auf zwei sehr junge Hauptreihensterne konzentrieren,
deren Scheiben - zusammen mit dem solaren Nebel, aus dem unser Planetensystem hervorgegangen
ist - als ’Modellumgebungen’ fu¨r unser Problem dienen sollen.
2.2 Entwicklung protoplanetarer Scheiben
2.2.1 Materieeinfall
Urspru¨nglich umlaufen Gas und Staub den Protostern auf Keplerbahnen, d.h. sie umkreisen ihn,
ko¨nnen ihn aber auf Grund der Zentrifugalkraft nicht erreichen. Bewegen sie sich jedoch auf die
A¨quatorialebene des Systems zu, treffen sie dabei auf Materie, die ihnen aus der anderen Rich-
tung entgegen kommt. Dadurch werden Bewegungskomponenten senkrecht zu A¨quatorialebene
allma¨hlich geda¨mpft, die entsprechende kinetische Energie verwandelt sich in Wa¨rme, wodurch die
Scheibe aufgeheizt wird. Fa¨llt Gas aus dem Unendlichen auf eine Kreisbahn mit Radius r, wird
nach dem Virialtheorem die Ha¨lfte der Gravitationsenergie in kinetische Bahnenergie verwandelt,
die andere Ha¨lfte muß als Wa¨rme abgefu¨hrt werden (oder in irgendeiner anderen Form, damit die
Materie auf der Kreisbahn bleibt und nicht zuru¨ck ins Unendliche fliegt):
Wtherm
Mgas
=
GM⋆
2r
=
v2K
2
(2.1)
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wobei vK die Keplergeschwindigkeit,G die Gravitationskonstante undM⋆ die Sternmasse ist. Ohne
Abstrahlung wu¨rde die Temperatur in reinem Wasserstoffgas bis auf 104 K ansteigen. In Wirklich-
keit ist die Zeitskala fu¨r radiative Abku¨hlung wesentlich ku¨rzer als die fu¨r die Aufheizung beno¨tigte
Zeit, die Temperaturen bleiben daher niedriger.
Gas, das auf die A¨quatorialebene des Systems zustu¨rzt, erreicht U¨berschallgeschwindigkeit. Beim
Eintritt in die Scheibe entsteht eine Schockfront. Welche Temperatur erreicht wird, ha¨ngt von der
genauen Struktur des Schocks ab. Sie liegt wahrscheinlich bei einem Sternabstand von 1 AU bei
1500 K, und bei einem Sternabstand von 10 AU bei 100 K.
Gleichgewicht wird erreicht, wenn alle Kra¨fte sich die Waage halten: Gravitationskraft und Zentri-
petalkraft in radialer Richtung, sowie Gravitation und Druckgradient in senkrechter (bezu¨gl. der
Scheibenebene). Spa¨ter werden wir noch weitere Kra¨fte (Photophorese, Gasreibung, Strahlungs-
druck) in die Gleichgewichtsbedingung miteinbeziehen.
2.2.2 Innere dynamische Entwicklung
Struktur und Entwicklung der Scheibe werden vor allem von zwei Faktoren beeinflußt: Drehim-
pulstransport und Wa¨rmetransport. Drehimpuls und Masse ko¨nnen auf drei verschiedene Weisen
transportiert werden.
1. Magnetische Drehmomente. Magnetische Feldlinien des Sterns koppeln das Scheibenma-
terial an seine Eigenrotation, sofern es ausreichend ionisiert ist, was in den inneren Teilen der
Scheibe meist der Fall ist. Drehmoment kann dadurch nach außen transportiert werden (vom Stern
in die Scheibe), allerdings nur bis zu einem gewissen Abstand, da weiter außen die Ionisierung zu
gering und das Magnetfeld zu schwach ist. Protoplanetare Scheiben reichen nicht bis zur Sterno-
berfla¨che herunter. Stattdessen transportieren in der Na¨he der Korotationszone (dort sind Kepler-
sche Umlaufgeschwindigkeit und Eigenrotationsgeschwindigkeit des Sterns identisch) magnetische
Wechselwirkungen zwischen Stern und Scheibe das Scheibengases teils auf die Sternoberfla¨che, teils
schleudern sie es in Form bipolarer Ausflu¨sse fort, wobei es eine betra¨chtliche Menge an Drehimpuls
mit sich nimmt. Dieser Drehimpulsverlust ermo¨glicht es den Protosternen u¨berhaupt erst, la¨nger-
fristig zu existieren, da sie ohne ihn von der Zentrifugalkraft zerrissen werden wu¨rden.
2. Gravitative Drehmomente. Sto¨rungen in der zirkumstellaren Scheibe - die zum Beispiel
durch sich bildende Planeten oder stellare Begleiter hervorgerufen werden ko¨nnen - verursachen
spiralfo¨rmige Dichtewellen, die Masse und Drehimpuls solange nach außen transportieren, bis wie-
der ein stabiler Zustand erreicht ist. Dies beschra¨nkt die Masse der Scheibe auf einen Wert im
Bereich der Sternmasse (meistens sogar auf ≤ 13M⋆). Interessanterweise wurde das gleiche Pha¨no-
men auf wesentlich kleinerer Skala in den Saturnringen beobachtet.
3. Viskose Drehmomente. Sie entstehen durch Turbulenz. Die gro¨ßten Wirbel haben die Di-
mensionen der Scheibe. Die in ihnen enthaltene Energie pflanzt sich nach unten zu immer kleineren
Wirbelstrukturen hin fort, bis hinunter zu molekularer Viskosita¨t (siehe [89], Abschn. II A). Einer
anderen Turbulenztheorie zufolge ist die Viskosita¨t letztlich magnetohydrodynamischen Ursprungs,
wa¨hrend die molekulare Viskosita¨t keine Rolle spielt, da die Moleku¨le sich zu selten begegnen. Der
Gesamteffekt la¨uft darauf hinaus, daß die Materie gro¨ßtenteils zum Stern hin diffundiert, Drehim-
puls nach außen transportiert, und die Scheibe als Ganzes breiter wird.
2.2.3 Chemische Entwicklung
Die chemische Zusammensetzung der Scheibe bestimmt, welche Rohstoffe fu¨r die Bildung von
Planetesimalen zur Verfu¨gung stehen. Wa¨hrend sich die Elementzusammensetzung der Scheiben-
materie direkt aus der der Sterne ablesen la¨ßt, ist nicht ohne weiteres klar, welche Verbindungen die
Elemente in der Scheibe eingehen. Kenntnis der chemischen Entwicklung des Materials ist jedoch
notwendig, wenn verstanden werden soll, wie sich aus Gas und Staub gro¨ßere Festko¨rper (Plante-
simale und aus diesen Planeten) bilden.
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Welche Verbindungen sich in der Scheibe bilden ko¨nnen, ha¨ngt vor allem vom Verha¨ltnis der ty-
pischen Reaktionsdauer zur Abku¨hlungszeit der Scheibe ab. Dieses ist stark temperaturabha¨ngig.
Protoplanetare Scheiben lassen sich daher in verschiedene chemische Zonen gliedern, die bestimm-
ten Temperaturbereichen entsprechen.
Bei T > 2000 K befinden sich alle chemischen Prozesse im Gleichgewicht, da sie wesentlich schneller
ablaufen als die Abku¨hlung der Scheibe. Dies ist in unmittelbarer Na¨he des Protosterns der Fall.
Hier befinden sich alle Substanzen in der Gasphase, einfallendes Material verdampft vollsta¨ndig.
Sind die Reaktionszeiten gro¨ßenordnungsma¨ßig vergleichbar mit der Abku¨hlungszeit, wird die Che-
mie komplizierter. Die Temperatur, bei der dies geschieht, nennt man Freeze-out-Temperatur. Sie
ist unterschiedlich fu¨r verschiedene Substanzen. Fu¨r T > 300 K ist Kohlenstoff am stabilsten als
CO, bei niedrigeren Temperaturen als CH4. Stickstoff ist bei u¨ber 700 K am stabilsten als N2,
bei niedrigeren Temperaturen als NH3. Daher sollten in einer protoplanetaren Scheibe, die sich im
thermodynamischen Gleichgewicht befindet, CO und N2 den warmen inneren Bereich, CH4 und
NH3 den ku¨hleren a¨ußeren dominieren - sofern genu¨gend Zeit vorhanden ist, daß sich chemisches
Gleichgewicht einstellen kann. Die Tatsache, daß N2 und CO in den Eiskrusten von Pluto und
Triton existieren, zeigt, daß dies im a¨ußeren Bereich des solaren Nebels nicht der Fall war.
Mit sinkender Temperatur kondensieren nacheinander unterschiedliche Elemente aus der Gasphase
und bilden anwachsende Festko¨rperpartikel. Die mineralogischen Details wu¨rden den Rahmen die-
ser Arbeit sprengen. Anhand des Aufbaus unseres eigenen Planetensystems kann man sich jedoch
sofort eine zentrale Grundtatsache klarmachen: Bei ho¨heren Temperaturen resublimieren zuerst
schwerflu¨chtige (metallische) Elemente, leichtflu¨chtige Gase ko¨nnen erst bei wesentlich ka¨lteren
Temperaturen (d.h. in gro¨ßerer Entfernung vom Stern) Kristalle bilden. Als ’Vakuum-Eisgrenze’
bezeichnet man hierbei die Grenze, jenseits derer Wasser in fester Form existieren kann. Sie liegt
bei 200 K. Bei etwas niedrigeren Temperaturen verfestigen sich auch Ammoniak und Methan in
Form von Hydraten und Clathraten. Bei unter 40 K bilden sich reines Methan- und Argoneis.
Kohlenmonoxid und molekularer Stickstoff bilden Clathrate mit Wassereis bei unter 60 K. Bei
Temperaturen < 25 K entstehen reines CO- und N2-Eis.
In den kalten Außenregionen protoplanetarer Scheiben kann sich (s. o.) kein chemisches Gleichge-
wicht einstellen, weil die Reaktionen zu langsam ablaufen (vermutlich beno¨tigen sie sogar la¨nger
als die Lebensdauer der Scheibe). Wahrscheinlich la¨uft hier die Chemie unter Einbeziehung inter-
stellarer Komponenten ab. Das in kometaren Eisen gefundene NH3 ko¨nnte interstellaren Ursprungs
sein.
Aber auch in weiter innen liegenden Regionen des Sonnensystems, von denen man annimmt, das
in ihnen die ’protoplanetare Chemie’ im wesentlichen als Gleichgewichtschemie ablief, findet man
komplexe Verbindungen, die fu¨r Nichtgleichgewichtsreaktionen typisch sind. Dies zeigt, daß die
benutzten Modelle auf zu stark vereinfachenden Annahmen beruhen.
2.2.4 Entfernung des Gases
Unser heutiges Planetensystem ist im wesentlichen gasfrei. Ein Teil der Materie wurde sicherlich
bei der Entstehung der Riesenplaneten verbraucht. Aber selbst wenn der urspru¨ngliche Solare
Nebel nur die zur Erzeugung der Planeten no¨tige Minimalmasse aufwies (Minimum Mass Solar
Nebula - MMSN ), mu¨ssen noch weitere, effizientere Mechanismen am Werk gewesen sein, die zur
Auflo¨sung des Nebels beigetragen haben. In den Elementzusammensetzungen der Planeten sind
Wasserstoff und Helium im Vergleich mit dem interstellaren Medium stark unterrepra¨sentiert -
sie mu¨ssen daher irgendwie entfernt worden sein. Auch ist es sehr wahrscheinlich, daß der Solare
Nebel wesentlich massereicher war als der MMSN. Falls der Nebel nur u¨ber minimale Masse verfu¨gte
(Md = Mmin ∼ 0.013M⊙ - siehe [26]), wa¨re die Zeitskala fu¨r die Bildung von Jupiter ∼ 108 yr,
und fu¨r die Bildung von Neptun ∼ 1011 yr (!) gewesen (siehe [57]) - in letzterem Fall fast 10 mal
das akzeptierte Alter des Universums. Auch die Existenz des Asteroidengu¨rtels ist mit minimaler
Solarnebelmasse schwer zu erkla¨ren. Lissauer ([48], [49]) schlug vor, die Masse des Solaren Nebels
10
5- bis 10-fach zu erho¨hen, da dies die Bildungszeiten der Gasriesen auf ∼ 106 − 108 yr absenken
ko¨nnte. Die Kerne wu¨rden sich dann innerhalb von ∼ 3 × 106 (r/10AU)3/2 yr und die Gashu¨llen
in ≥ 106 − 107 yr bilden.
Die Entstehung der Planeten ist also fu¨r die Auflo¨sung des Nebels von untergeordneter Bedeutung.
Es existieren vier Grundprozesse, die einen zirkumstellaren Nebel auflo¨sen ko¨nnen (siehe Hollenbach
et al. in [30]):
 Akkretion auf den Stern.
 Begegnungen mit anderen Sternen.
 Stern- und Scheibenwinde.
 Photoevaporation des Gases.
Abb. 2.1 zeigt die Zeitskalen der verschiedenen Prozesse als Funktion des Abstandes zum Zentral-
stern. Wir diskutieren nun kurz die physikalischen Hintergru¨nde der einzelnen Prozesse und wie
sich die Zeitskalen eingrenzen lassen.
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Abbildung 2.1: Zeitskalen der verschiedenen Scheiben-Auflo¨sungsprozesse: tWS - Wind stripping
mit konstanter Massenverlustrate; t′WS - Wind stripping mit zeitlich abnehmender Verlustrate fu¨r
t < 107 yrs; tc(evap) - Photoevaporation durch Zentralstern; tE(evap) - Photoevaporation durch
externen Stern; tSE - Sternbegegnungen; tν(α = 10
−3, 10−2) - Akkretion mit Viskosita¨t ν = αcsh.
Akkretion
Damit Akkretion erfolgen kann, muß Drehimpuls nach außen transportiert werden - siehe Abschn.
2.2.2. Die verschiedenen Transportmechanismen werden oft zu einem einzigen Viskosita¨tsparamter
ν zusammengefaßt, der wie folgt parametrisiert werden kann (siehe [63], [73]):
ν = α cs h (2.2)
mit der Schallgeschwindigkeit cs =
√
kT/mH und der Skalenho¨he h = rcs/
√
GM⋆/r. Aus T ∝
r−1/2 und tν ≈ r2/ν folgt:
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tν
1 yr
= 105
( α
0.01
)−1 ( r
1AU
)
(2.3)
In Abb. 2.1 ist tν fu¨r α = 10
−3 und α = 10−2 aufgetragen (Werte nach Hartmann et al. [23]). Unter
der Annahme, daß die Scheibenmaterie am a¨ußeren Rand bei einem Radius rd konzentriert und der
Gesamtdrehimpuls erhalten ist, ergibt sich rd(t) ∝Md(t)−2. Die Scheibe dehnt sich also wa¨hrend er
Akkretion auf den Zentralstern aus, wodurch die Materie in weiter außen liegende Bereiche gelangt,
wo die Viskosita¨tszeitskale gro¨ßer ist. Viskose Akkretion kann also nur zur Auflo¨sung des inneren
Bereichs der Scheibe merklich beitragen. Weiter außen ist sie unbedeutend. Mit einer anfa¨nglichen
Scheibenmasse vonMd0 = 0.1M⊙ und tν0 = tν(t = 0) ergibt sich die Massenverlustrate fu¨r t > tν0
zu:
M˙ν
1M⊙ yr−1
≈ 5× 10−7
( α
0.01
) ( rd0
10AU
) ( t
tν0
)−3/2
(2.4)
Sternbegegnungen
Die Auswirkungen, die Begegnungen mit nahen Fixsternen auf zirkumstellare Scheiben haben,
wurden von Clarke und Pringle ([13]), Heller ([27]), Hall et al. ([22]), Larwood ([45]) sowie Bonnell
und Kroupa ([9]) diskutiert. Bei einem einzelnen Ereignis wird die Scheibe (mitsamt eventueller
Planeten) auf 13 des Impaktparameters rp reduziert. Daraus la¨ßt sich die Zeitskale tSE, die beno¨tigt
wird, um die Scheibe auf rd zu verkleinern, abscha¨tzen zu:
tSE ≈ 1
n⋆φv
(2.5)
mit dem Streuquerschnitt φ ≈ π(3rd)2, der Sterndichte n⋆ und der Geschwindigkeitstreuung v.
Dies la¨ßt sich schreiben als:
tSE
1 yr
= 2× 107
(
n⋆
104 pc−3
)−1 ( v
1 kms−1
) ( rd
100AU
)−2
(2.6)
In Abb. 2.1 ist die Zeitskala fu¨r Scheibenauflo¨sung durch Sternbegegnungen tSE fu¨r trapezhau-
fenartige Bedingungen (Sterndichte n⋆ = 10
4 pc−3, Geschwindigkeitsstreuung v = 1kms−1) als
Funktion des Abstands vom Zentralstern r dargestellt.
Winde
Man unterscheidet Scheiben- und Sternwinde. Erstere entstehen wa¨hrend der Akkretionsphase.
Das einstu¨rzende (ionisierte) Material wird teilweise vom rotierenden Magnetfeld des Sterns erfaßt
und in Form bipolar kollimierter Bu¨ndel fortgeschleudert. Die resultierende Massenverlustrate la¨ßt
sich abscha¨tzen zu M˙w ∼ 10−7M⊙ yr−1 (fu¨r t ∼ 106 yr) bzw. 10−8M⊙ yr−1 (fu¨r t ∼ 107 yr). Sie
entspricht ca. 0.3 - 0.5 mal der Akkretionsrate auf den Protostern (siehe [75], [38], [59], [60]). Die
Windgeschwindigkeiten liegen bei 100 - 200 km s−1.
Die Sternwinde hingegen werden von der magnetischen Aktivita¨t der Chromospha¨re hervorgerufen.
Sie sind spha¨risch symmetrisch und setzen ein, nachdem die Akkretion zum Erliegen gekommen
ist. Zu Beginn der stellaren Entwicklung (∼ 107 yrs) sind sie wahrscheinlich wesentlich intensiver
als heute (M˙w ∼ 10−14M⊙ yr−1).
Um eine obere Grenze fu¨r die Nebeldispersion zu erhalten, gehen wir hier von spha¨risch symme-
trischen Winden aus (d.h. wir ignorieren die Kollimation).
Bei der Herleitung nehmen wir an, daß sich in einer Ho¨he zs(r) ober- und unterhalb der Scheibe
eine Durchmischungszone ausbildet, in die das Gas mit einer Geschwindigkeit λ cs hineinstro¨mt,
wobei λ < 1 gelten muß. Es wurde von Canto und Raga ([10]) abgescha¨tzt zu λ ≈ 0.01 − 0.1.
Hieraus ergibt sich die Massenverlustrate:
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M˙WS = 2
∫
r⋆ rd λρg(r, zs) cs 2πr dr (2.7)
Und die maximale Verlustrate:
M˙WS ≈ 4× 10−2 M˙W
( vW
100 kms−1
) (λ〈(sin θ)2〉
10−4
) (
T (rd)
100K
)−1/2
(2.8)
wobei θ der Winkel zwischen dem auftreffenden Teilchenstrom und der Oberfla¨che der Durchmi-
schungsschicht ist. 〈(sin θ)2〉 ist der integralgemittelte Wert von (sin θ)2. Die Zeitskale ergibt sich
zu:
tWS
1 yr
≈ 107
( r
1AU
)1/4 (λ〈(sin θ)2〉
10−4
)−1 (
Md
Mmin
)
v−1w5 M˙
−1
w−8 (2.9)
Es sind: vw5 = vW/100 kms
−1, M˙−1w−8 = M˙W/10
−8M⊙ yr
−1. Numerisch ergibt sich 〈(sin θ)2〉 =
10−3 fu¨r eine Referenzmodell mit M˙w−8 = 1, vw5 = 1 und Md =Mmin, wobei Mmin die Masse des
Minimalmassen-Solarnebels (MMSN) ist.
In Abb. 2.1 sind fu¨r λ (sin θ)2 = 10−4 die Windzeitskalen tWS (mit Massenverlustrate M˙W =
10−8M⊙ yr
−1 = const) und t′WS (mit M˙W = 10
−6 (105 yr/t)M⊙ yr
−1 fu¨r t < 107 yr) aufgetragen.
Wie man aus Abb. 2.1 entnehmen kann, sind Winde nicht in der Lage, den zirkumstellaren Nebel
effizient aufzulo¨sen, solange dieser hinreichend flach ist (λ 〈(sin θ)2〉 ≤ 10−4). Dieser Befund wird
durch numerische Rechnungen von Richling und Yorke ([65]) gestu¨tzt. Auch ist der Effekt ver-
mutlich noch schwa¨cher als nach der oben skizzierten Abscha¨tzung, da die Winde rasch kollimiert
werden. Daher ist es wahrscheinlich, daß ihr Beitrag weniger bedeutend ist als der von Akkretion
und Photoevaporation.
Photoevaporation durch den Zentralstern
Photoevaporation von zirkumstellaren Scheiben wurde zuna¨chst vor allem als lebensverla¨ngernder
Mechanismus fu¨r ultrakompakte HII-Regionen (UCHII) in Betracht gezogen ([29]). Da diese, wie
aus stellarstatistischen U¨berlegungen hervorgeht, rund 105.5 yrs u¨berleben, was zwei Gro¨ßenordnun-
gen la¨nger als ihre dynamische Zeitskale ist, muß irgendein Prozess existieren, der ihren Gasvorrat
sta¨ndig erneuert: die Erosion zirkumstellarer Scheiben eingebetteter Sterne. Yorke und Welz fu¨hr-
ten die ersten numerischen Untersuchungen hierzu durch ([93], [94]), spa¨ter folgten realistischere
Simulationen, die auch die Effekte der UV-Streuung an Staub ([65]) und die Photoevaporation der
Scheiben von Begleitern in Mehrfachsystemen miteinbezogen ([66], [67]).
Photoevaporation tritt auf, wenn die Gasteilchen (Atome oder Ionen) mittlere thermische Ge-
schwindigkeiten aufweisen, die mit der Fluchtgeschwindigkeit vergleichbar sind. Photoionisation
durch Lymankontinuumsstrahlung (Extremes Ultraviolett EUV, hν ≥ 13.6 eV, kann H ionisieren)
heizt das Gas an der Oberfla¨che der Scheibe auf 104K auf, wodurch u¨ber ihr eine ionisierte Korona
entsteht. Jenseits einer Sternentfernung von rg ≈ GM⋆/c2s ≈ 10AU(M⋆/M⊙) ko¨nnen die Gas-
teilchen aus der Potentialmulde des Sterns entkommen und stro¨men als thermischer Scheibenwind
ab. Massereiche Sterne strahlen stark im UV-Bereich, weshalb sie ihre a¨ußeren Scheiben rasch
photoevaporieren, jedoch auch massena¨rmere erzeugen genu¨gend Lyman-Kontinuumsstrahlung,
um einen gewissen Photoevaporationswind hervorzurufen. Aber auch massereiche Nachbarsterne
ko¨nnen durch ihre EUV und FUV-Strahlung (Fernes Ultraviolett, 6 eV ≤ hν ≤ 13.6 eV, kann H2
und CO dissoziieren und C ionisieren) die Scheiben von massea¨rmeren Sternen evaporieren.
Bezu¨glich der Photoevaporation durch den Zentralstern ko¨nnen zwei Fa¨lle unterschieden werden:
Schwacher Sternwind und starker Sternwind. Starker Sternwind bedeutet, daß der durch den Wind
ausgeu¨bte Druck ρWv
2
W so stark ist, daß die Gasscheibe bis zu einem Radius rW > rg nicht ihre
volle Skalenho¨he erreichen kann.
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Im Fall schwachen Windes existiert die Gasscheibe relativ ungesto¨rt bis zu einem Sternabstand von
rg. Ober- und unterhalb von ihr erzeugt die EUV-Strahlung eine Schicht aus Wasserstoffionen, in
der die Strahlung teilweise gestreut wird. Weiter außen stro¨mt das Gas mit einer Geschwindigkeit
v ∼ cs ≈ 10 kms−1 ab. Die Massenverlustrate berechnet sich aus:
M˙ph = 2mH cs
∫ ∞
rg
2π n0(r)r dr (2.10)
wobei n(r, z) = n0(r) exp(−z2/h2) die Wasserstoffionendichte und h(r) = r3/2/r1/2g die Skalenho¨he
ist. Hollenbach et al. ([29]) fanden analytische Lo¨sungen fu¨r n0(r): n0 ∝ r−3/2 fu¨r r < rg, n0 ∝ rγ
mit γ ≥ 5/2 fu¨r r > rg. Daher findet der sta¨rkste Massenverlust direkt außerhalb rg statt. Hieraus
ergibt sich:
M˙ph
1M⊙ yr−1
= 4× 10−1
(
Φi
1041 s−1
)1/2 (
M⋆
M⊙
)1/2
(2.11)
Φi ist die Photonenleuchtkraft des Sterns, Φi ∼ 1041 s−1 eine grobe Scha¨tzung fu¨r einen jungen
(Alter < 107 yrs) sonnenartigen Stern. Man bemerke, daß die Form der Scheibe (h(r)) nicht in
die Berechnungen eingeht, da die Evaporation im Wesentlichen von dem diffusem, durch Streuung
erzeugten EUV-Strahlungsfeld hervorgerufen wird (d.h. Schattenwurf spielt keine Rolle).
Im Fall starken Windes kann das photoevaporierte Material außerhalb rW von der Scheibe in
senkrechter Richtung frei abstro¨men. Dabei berechnet sich rW aus:
rW
10AU
≈ M˙2W−10 v2w5 Φ−141 (2.12)
wobei M˙W−10 = M˙W/10
−10M⊙ yr
−1, vw5 = vW/100 kms
−1 und Φ41 = Φi/10
41 s−1. Die Bedin-
gung fu¨r starken Sternwind - rW > rg - la¨ßt sich damit auch schreiben als:
M˙W ≥ M˙krit = 4× 10−11Φ1/241 M1/20 v−1w5 M⊙ yr−1 (2.13)
wobei M0 :=M⋆/M⊙. Wenn die Sternwind-Massenverlustrate also den Wert Mkrit u¨bereschreitet,
handelt es sich um einen starken Wind. Obwohl große Unsicherheiten bezu¨glich der exakten Zah-
lenwerte von M˙W und Φi fu¨r junge massearme Sterne bestehen, wird die Bedingung fu¨r starken
Sternwind vermutlich oft erfu¨llt - fu¨r O und B-Sterne wahrscheinlich sogar fast immer (siehe [85]).
Der starke Sternwind hat den Effekt, daß die EUV-Strahlung in der Flußregion (r > rg) einfa-
cher bis zur Scheibenoberfla¨che vordringen kann, wodurch sich die Photoevaporationsrate erho¨ht.
Hollenbach et al. ([29]) fanden:
M˙ph
10−10M⊙ yr−1
= 4×
(
M˙W
10−10M⊙ yr−1
) ( vW
100 kms−1
)
(2.14)
Die in Abb. 2.1 dargestellte Zeitskale tc(evap) wurde berechnet unter der Voraussetzung daß n0 ∝
r−3/2 ⇔ r < rg. Daraus ergibt sich:
tc(evap)
107 yr
=
(
Φi
1041 s−1
)−1/2 (
Σ0
Σ0(min)
)
(2.15)
wobei Σ0 die Scheiben-Oberfla¨chendichte an einem Bezugsradius und Σ0(min) der entsprechende
Wert fu¨r den MMSN ist.
Die dargestellten analytischen Lo¨sungen beruhen natu¨rlich auf stark vereinfachenden Annahmen
(senkrechte Abstro¨mgeschwindigkeit vz = 0 fu¨r r < rg und vz = cs fu¨r r > rg). Um Effekte
wie die zeitliche Entwicklung der Scheibe, Nichtgleichgewichtserwa¨rmung/-abku¨hlung, Ionisati-
on/Rekombination und detailliertere hydrodynamische Wechselwirkungen miteinzubeziehen sind
numerische Rechungen notwendig (siehe auch [94], [95], [65]).
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Die in Abb. 2.1 aufgetragene Photoevaporationszeit durch den Zentralstern tE(evap) wurde berech-
net unter der Annahme, daß die Photonenleuchtkraft des Sterns Φi = 10
41 s−1 (∼ Solarer Wert)
betra¨gt, und der Gasdichteverlauf der Scheibe dem des MMSN entspricht. Es wurde der Fall des
starken Sternwinds vorausgesetzt.
Photoevaporation durch externe Sterne
Massearme Sterne, die im Inneren von Haufen entstehen, sind mit großer Wahrscheinlichkeit der
UV-Strahlung naher massereicherer Sterne ausgesetzt. Unter diesen Bedingungen kann die zirkum-
stellare Scheibe auch durch externe Strahlung photoevaporiert werden - die ’Proplyds’ (externally
ionized protoplanetary disks im Orionnebel (Abb. 2.5) geho¨ren zu den am intensivsten studierten
Objekten dieser Art. In der HII-Region des Trapezhaufens finden sich u¨ber 150 Proplyds, die als
kleine (≤ 100AU) ionisierte Gashu¨llen um massearme Sterne in Erscheinung treten. Churchwell
et al. ([12]) schlugen 1987 (gestu¨tzt auf Radiokontinuumsbeobachtungen) als erste vor, daß diese
Hu¨llen aus evaporierenden zirkumstellaren Scheiben entstehen.
Die Proplyds haben meist eine ’Tropfenform’. Dabei weist der ’Kopf’ in Richtung des massiven
Sterns - im Fall des Trapezhaufen θ Orionis - der die EUV-Strahlung liefert. Die gegenu¨ber der
zirkumstellaren Scheibe verschobene Ionisationsfront entsteht dadurch, daß neutrales Gas schneller
aus der Scheibe entweicht, als die EUV-Strahlung es vollsta¨ndig ionisieren kann.
Im Gegensatz zu Photoevaporation durch den Zentralstern, bei der das Material vor allem aus der
Region r ∼ rg < rd (rd = Scheibenradius) in der Na¨he der Quelle entweicht, sind im Falle externer
UV-Quellen vor allem die a¨ußeren Scheibenregionen r ∼ rd vom Massenverlust betroffen. Von die-
sem Bereich, der den gro¨ßten Anteil der Scheibenfla¨che entha¨lt, geht unter Einwirkung einfallender
EUV oder FUV-Strahlung ein konstanter Massestrom aus.
Aufgrund des Druckgradienten divergieren die Stromlinien rasch jenseits rd, woraus ein nahezu
spha¨risch-symmetrischer Ausfluß resultiert. Sei nun n0 die Gasdichte an der Scheibenoberfla¨che,
die definiert ist durch cs = vesc (Schall-/thermische Geschwindigkeit = Fluchtgeschwindigkeit).
Dann ergibt sich der photoevaporative Massenverlust zu:
M˙ph ≈ mH n0 cs 4π r2d (2.16)
n0 ergibt sich aus der Forderung, daß die Gasdichte gerade hoch genug ist, um die EUV oder
FUV-Strahlung vollsta¨ndig zu absorbieren.
Johnstone et al. ([34]) sowie Sto¨rzer und Hollenbach ([79]) zeigten, daß die Photoevaporationsraten
aus Scheiben um massearme Sterne entweder vom EUV oder vom FUV-Fluß massiver Sterne
dominiert werden. Im EUV-dominierten Fall ergibt sich die Massenverlustrate zu:
M˙EUVph
M⊙ yr−1
= 2.27× 10−10
(
Φi
1049 s−1
)1/2 ( rd
10AU
)3/2 ( d
1 pc
)−1
(2.17)
wobei d der Abstand zum massiven Stern ist. Fu¨r die Photonenleuchtkraft eines jungen O-Sterns
kann Φi = 10
49 s−1 angesetzt werden.
Im FUV-dominierten Fall ergibt sich die Verlustrate zu:
M˙FUVph
M⊙ yr−1
= 2× 10−8
(
ND
5× 1025m−2
) ( rd
10AU
)
(2.18)
Dabei ist ND die Sa¨ulengasdichte von der Ionisationsfront bis zu dem Punkt, an dem cs = vesc gilt.
Sto¨rzer und Hollenbach ([79]) benutzen den Wert ND ∼ 5× 1025m−2.
Johnstone et al. ([34]) und Sto¨rzer und Hollenbach ([79]) fanden anhand der Beobachtungsdaten
von ungefa¨hr 40 Proplyds heraus, daß viele der Ausflu¨sse wahrscheinlich FUV-dominiert sind. Hen-
ney und Arthur ([28]) zeigten, daß das Photoevaporationsmodell den Abfall der optischen Emission
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mit wachsendem Abstand vom Proplyd sehr gut wiedergibt. Johnestone et al. ([34]) schlugen wei-
terhin vor, die kometenartigen Schweife der Proplyds durch Photoevaporation zu erkla¨ren, die von
diffuser FUV-Strahlung auf der θ Ori abgewandten Seite der Scheibe hervorgerufen wird. Nume-
rische Rechungen von Richling und Yorke ([67]) besta¨tigten diese Vermutung (siehe auch [30], S.
421, Figure 6).
Zwar bilden sich Sterne fast immer in Haufen (siehe u. a. [44], [43], [9]), damit es aber zu extern
getriebener Photoevaporation kommen kann, muß ein O oder B Stern darin enthalten sein. Ist
die Sternanzahl in einem Haufen gro¨ßer als 100, ist dies sehr wahrscheinlich. Dann wird die Ent-
wicklung der Außenbereiche zirkumstellarer Scheiben von der UV-Strahlung des massiven Sterns
entscheidend mitbeeinflußt werden.
In Abb. 2.1 ist die externe Photoevaporationszeit tE(evap) fu¨r Scheiben um massearme Sterne in
Haufen a¨hnlich dem Trapezhaufen aufgetragen.
Interpretation von Abb. 2.1
 Sternbegegnungen tSE: Diese sind offensichtlich nur in den Außenbereichen der Scheiben (r >
100AU) in sehr dichten Haufen bedeutsam.
 Viskose Zeitskala tν : Sie ist im inneren Bereich der Scheibe, fu¨r r < 10AU, dominant.
 Windzeitskalen tWS: Obwohl betra¨chtliche Ungewissheit bezu¨glich des Wertes von λ (sin θ)
2
besteht (θ = Winkel zwischen auftreffendem Teilchenstrom und Oberfla¨che der Durchmi-
schungsschicht Wind/Scheibe, λ cs = Mischgeschwindigkeit), scheint es daß der Sternwind
nicht in der Lage ist, zirkumstellare Scheiben effizient zu zerstreuen.
 Die Photoevaporationszeitskalen werden sehr lang fu¨r r < 10AU, da bei geringen Stern-
absta¨nden das Material gravitativ festgehalten wird. Fu¨r r > 10AU wird die Photoevapora-
tion dominant.
Die bedeutsamsten Mechanismen, die zur Entfernung das Gases (und sehr feinen Staubes) der
Scheibe beitragen, sind Photoevaporation und Viskosita¨t. Unter Bedingungen, die den bei der
Berechnung von Abb. 2.1 benutzten Parametern entsprechen, sind sie zusammen in der Lage, die
ganze Scheibe innerhalb von ∼ 107 yrs aufzulo¨sen.
2.3 Bildung gro¨ßerer Festko¨rper in zirkumstellaren Schei-
ben
Wie wir spa¨ter sehen werden, wirkt sich die Photophorese am sta¨rktsen bei relativ großen (Durch-
messer > 1 mm) Ko¨rpern aus. Daher soll hier in Grundzu¨gen erla¨utert werden, wie aus zirkumstel-
larem Staub massereichere Festko¨rper kondensieren.
Interstellarer Staub, der von außen in eine protoplanetare Scheibe einfa¨llt, verdampft zuna¨chst, da
er durch den Akkretionsschock betra¨chtlich erhitzt wird. Ku¨hlt sich das gasfo¨rmige Material ab,
resublimieren seine weniger flu¨chtigen Bestandteile zu mikroskopischen Staubpartikeln. Bei solarer
Materiezusammensetzung handelt es sich zuna¨chst vor allem um Silikate und Eisenverbindungen.
Spa¨ter ko¨nnen in den a¨ußeren (ka¨lteren) Regionen der Scheibe verschiedene Eise kondensieren (sie-
he Abschn. 2.2.3). Hier existiert auch ein bedeutender Anteil an interstellaren Staubpartikeln, die
nicht verdampft wurden. Nachdem sich nun die ersten Partikel aus der Gasphase gebildet haben,
setzt sich das Wachstum der Festko¨rper durch Zusammensto¨ße untereinander fort.
2.3.1 Sedimentation
Mit der Bewegung von festen Materieteilchen in du¨nnen Gasen werden wir uns spa¨ter detailliert
befassen. Deshalb sollen hier nur die Grundzu¨ge erkla¨rt werden.
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Man macht sich anschaulich leicht klar (und spa¨ter soll dies auch physikalisch streng begru¨ndet wer-
den), daß die Gasreibungsbeschleunigung, die ein Festko¨rper erfa¨hrt, von seinem Radius abha¨ngt:
 Große (Radius s ≥ 1 cm) Objekte erfahren nur eine geringe Reibungsbeschleunigung, da
ihr Oberfla¨che-zu-Masse-Verha¨ltnis klein ist.
 Mittelgroße (Radius s ≈ 500µm) Objekte erfahren eine vergleichsweise starke Reibungs-
beschleunigung.
 Kleine (Radius s ≤ 10µm) Staubpartikel sind stark an das Gas gekoppelt, d.h. sie
nehmen rasch die Geschwindigkeit der um den Stern rotierenden Gasscheibe an und werden
von dieser mitgefu¨hrt.
Zu Beginn der Agglomeration sind die kleinen Partikel stark an die Gaskomponente gekoppelt. Die
vertikale Komponente der Sterngravitation la¨ßt sie auf die A¨quatorialebene des Systems absinken.
Fu¨r kompakte Partikel betra¨gt die Beschleunigung:
dvz
dt
= −ρgcs
sρd
− Ω2Kz (2.19)
ρg ist die lokale Gasichte, ρd die Materialdichte der Teilchen, cs die Schallgeschwindigkeit, s der
Partikelradius und ΩK =
√
GM⋆/r3 die Keplerfrequenz. Aus der Gleichgewichtsbedingung v˙z = 0
folgt:
vz = −Ω
2
Kzρds
ρgcs
(2.20)
Bei gegebener Materialdichte ist vz dem Partikelradius proportional - gro¨ßere Partikel sinken also
schneller ab, wodurch sie unterwegs kleinere Partikel quasi ’aufsammeln’ und noch schneller werden.
Die beno¨tigte Sedimentationszeit wird durch diesen Prozeß stark verku¨rzt.
Das Massenwachstum der Staubteilchen wird von folgender Differentialgleichung beschrieben:
dm
dz
= −Psπs2ρdust (2.21)
Ps ist die Anhaftungswahrscheinlichkeit, ρdust die Raumdichte der Staubkomponente. Beginnt ein
Staubteilchen mit dem Radius s0 < 1µm von einer Anfangsho¨he z0 aus abzusinken, so betra¨gt sein
Radius s in der Ho¨he z (unter der Annahme, daß Ps = const):
s(z) = s0 + (1− z/z0) sm (2.22)
wobei
sm :=
PsΣdust
8ρd
(2.23)
Σdust = 2z0ρdust ist die Oberfla¨chenmassendichte des Staubes. Mit Ps = 1 ergeben sich unter
Benutzung des Solarnebel-Modells von Hayashi ([26], siehe auch Abschn. 2.4.3) die Radien sm =
4.4, 3.2 und 0.2mm fu¨r Sonnenabsta¨nde von Erde, Jupiter und Neptun. Fu¨r den ersten Wert wurde
ρd = 2000 kgm
−3, fu¨r die beiden weiteren ρd = 1000 kgm
−3 verwendet (Anwesenheit von Eis !).
Wir scha¨tzen nun die Sedimentationszeit ab. Durch Integration der Gleichung dt = dz/vz ergibt
sich fu¨r die Absinkzeit von z0 auf z:
tsed =
4
π3/2
PK
Psζ
1
1 + s0/sm
ln
(
z0 s
z s0
)
(2.24)
wobei PK = 2π(r
3/GM⋆)
1/2 die Kepler’sche Umlaufperiode und ζ der anfa¨ngliche Staubmassen-
anteil des Nebels ist (In dem Modell aus Abschn. 2.4.3: ζ = 1/240 fu¨r r < 2.7AU und ζ = 1/56 fu¨r
r > 2.7AU). Mit z = z0/10, Ps = 1 und s0 = 1µm ergibt sich: tsed = 2×103, 4×103 und 4×104 yr
bei den Sonnenabsta¨nden von Erde, Jupiter und Neptun. Diese Zeiten sind ca. 103 mal gro¨ßer als
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Man bemerke, daß tsed weder von der Temperatur noch von der Gasdichte abha¨ngt - die Sedimen-
tationszeit wird vollsta¨ndig vom urspru¨nglichen Staubmassenanteil und der Kepler’schen Umlauf-
periode bestimmt.
Nakagawa et. al. ([58]) und Weidenschilling ([86]) fu¨hrten numerische Simulationen durch, die die
Ergebnisse der obigen Abscha¨tzungen besta¨tigten (siehe auch: [26], p. 1112, Fig. 3).
Die Details der Prozesse, die beim Wachstum sub-cm-großer Partikel ablaufen, sind noch nicht sehr
gut verstanden. Laborexperimente und numerische Simulationen legen nahe, daß es sich um frak-
tale Aggregate niedriger Dichte handelt, die von van-der-Waals-Kra¨ften zusammengehalten werden.
In primitiven Meteoriten findet man jedoch sog. Chondrulen - aus Schmelze erstarrte Einschlu¨sse
mit etwa 1 mm Durchmesser. Anscheinend wurde ein recht großer Anteil der Aggregate kurzzeitig
hohen Temperaturen ausgesetzt. Bezu¨glich des Mechanismus der Chondrulenbildung existiert noch
kein Konsensus.
Bei fraktalen Gebilden niedriger Dichte nimmt die Sedimentationsgeschwindigkeit langsamer mit
dem Radius zu. Dies wird jedoch durch den gro¨ßeren Kollisionsquerschnitt wieder wett gemacht.
2.3.2 Entstehung von Planetesimalen
Es existieren zwei unterschiedliche Theorien, die das Wachstum vom Zentimeter- bis zum Kilome-
terbereich beschreiben.
Durch die Gasreibung verlieren den Stern umkreisende Ko¨rper allma¨hlich Bahnenergie, wodurch
sie nach innen driften. Man kann zeigen, daß dies bei cm - metergroßen Objekten am schnellsten
vor sich geht (bis zu einigen 10−3AU/yr - siehe auch Abb. 2.2). Bei einem urspru¨nglichen Bahn-
radius von 1 AU wu¨rde ein solches Objekt schon nach einigen 1000 Jahren den Stern erreichen!
Man kann daraus schlußfolgern, daß der U¨bergang von cm- zu km-großen Objekten sehr rasch
erfolgen muß, damit diese u¨berleben. Interessanterweise werden wir spa¨ter feststellen, daß Objekte
im Gro¨ßenbereich 1 mm ... 1 m von der photophoretischen Kraft effizient daran gehindert werden,
dem Stern zu nahe zu kommen!
Gravitative Fragmentation
Wenn sich der Nebel nicht-turbulent verha¨lt, sinken kleinere Partikel zur Mitte der Scheibe, wo sie
eine du¨nne Schicht bilden, die gegenu¨ber gravitativer Fragmentation instabil ist.
Beim Absinken der Staubteilchen wa¨chst die Volumendichte der Staubkomponente an. Sobald die
Rochedichte von 3.5M⋆/r
3 u¨berschritten ist, wird die Scheibe instabil (siehe [33]). Safronov ([70]),
Hayashi ([24]) sowie Goldreich und Ward ([20]) untersuchten diese Instabilita¨t und kamen zu dem
Schluß, daß sie zur Erzeugung zahlreicher Planetesimale fu¨hrt - asteoiden- oder kometenkernartige
Planetenbausteine mit charakteristischen Durchmessern zwischen einem und einigen hundert Ki-
lometern. Dies soll anhand eines vereinfachenden Modells erla¨utert werden.
Wir betrachten einen Staubring der Oberfla¨chendichte Σdust, der mit Kepler’scher Winkelgeschwin-
digkeit ΩK = (GM⋆/r
3)1/2 umla¨uft. Die Dispersionsrelation einer radialen Sto¨rung ei(ωt+ kr) lautet
(siehe [83], [18] und [19]):
ω2 = Ω2K − 2πGΣdustk + c2s k2 (2.25)
Ist ω2 < 0, ist die Staubschicht instabil gegenu¨ber Sto¨rungen, fu¨r ω2 > 0 ist sie stabil. Tra¨gt man ω2
u¨ber k auf (Abb. 2.3), sieht man, daß negative Lo¨sungen existieren, sobald cs < c
∗
s = πGΣdust/ΩK ,
bzw. Σdust > Σ
∗
dust = ΩKcs/πG ist. Daher ist die Gaskomponente des Nebels immer stabil, da ihre
Fla¨chendichte zu gering ist.
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ner radialen Sto¨rung in der zirkumstellaren
Scheibe
Die Staubschicht hingegen ist fragmentationsfa¨hig. In ihr berechnet sich die Schallgeschwindigkeit
zu c2s = γ (pgas+pdust) / (ρgas+ρdust) wobei γ das Verha¨ltnis der spezifischen Wa¨rmen von Gas und
Staub ist. Seine Gro¨ßenordnung liegt bei 1. pKomponente und ρKomponente sind die jeweiligen Dru¨cke
bzw. Dichten. Wa¨hrend der Sedimentation nimmt cs ab, da c
2
s ≈ γpgas/ρdust und pgas konstant
bleibt, ρdust aber stark anwa¨chst. Sobald cs unter den kritischen Wert c
∗
s fa¨llt, setzt die radiale
Fragmentation in mehrere Ringe ein, wobei die kritische Wellenzahl k∗ = Ω3K/πGΣdust betra¨gt.
Die Staubringe zerfallen wiederum in mehrere Fragmente, wodurch sich Planetesimale bilden
ko¨nnen. Ihre Masse la¨ßt sich abscha¨tzen zu:
Mplanetesimal = πΣdust
(
2π
k∗
)2
= (2π)2
(
Σdustπr
2
M⋆
)3
M⋆ (2.26)
Fu¨r den solaren Nebel ergeben sich 1.2× 1015 kg, 1.1× 1018 kg, und 1.6× 1019 kg fu¨r die Sonnen-
absta¨nde von Erde, Jupiter und Neptun (Vergleich: Masse der Ceres MCeres ≈ 9.5× 1020 kg).
Die obige Herleitung ist natu¨rlich stark vereinfacht. Formel 2.26 stellt daher nur eine Gro¨ßen-
ordnungsabscha¨tzung dar. Sie beru¨cksichtigt keine Interaktionen zwischen Gas und Staub (Rei-
bungskraft und externer Druck, der auf den a¨ußeren Rand der Staubschicht wirkt). Hayashi ([25]),
Coradini et al. ([14]) sowie Sekiya ([72]) fu¨hrten weitergehende Untersuchungen durch, die diese Ef-
fekte beru¨cksichtigten. Ihre Ergebnisse liefen darauf hinaus, daß die Fragmentation fru¨her einsetzt
(wenn die mittlere Dichte die Rochegrenze u¨berschreitet), Gleichung 2.26 aber dennoch brauchbare
Scha¨tzwerte liefert.
Wachstum in turbulentem Nebel
Das obige Modell ist zwar ansprechend einfach, weist jedoch einige charakteristische Schwa¨chen
auf - zumindest ist es implausibel, daß sich µm-große Staubteilchen unmittelbar zu km-großen
Planetesimalen zusammenlagern. Weidenschilling ([88]) wies 1988 darauf hin, daß das Auftreten
gravitativer Fragmentation nur mo¨glich ist, wenn der Nebel sich vollsta¨ndig laminar verha¨lt. Damit
die kritische Dichte erreicht werden kann, muß die Scheibendicke ≤ 10−6 r sein, was bedeutet, daß
die Geschwindigkeiten von Turbulenzen kleiner als ein Partikeldurchmesser s−1 sein mu¨ssen. Dies
ist fu¨r Staubteilchen, und sogar fu¨r makroskopische Ko¨rper implausibel. Das Modell muß also verfei-
nert werden. Die Bildung von Planetesimalen erfolgt vermutlich u¨ber zahlreiche Zwischenschritte,
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Abbildung 2.4: Herbig-Haro Objekte (helle Wolken), als Produkte des bipolaren Auflusses eines
Protosterns. Sie sind ca. 1 Lichtjahr voneinander entfernt. Quelle: J. Hester (ASU), WFPC2 Team,
NASA.
bei denen kleinere Ko¨rper zu gro¨ßeren Objekten koagulieren, die dann ihrerseits wiederum Ko¨rper
der na¨chsten Gro¨ßenstufe bilden usw. Dabei werden kleinere Ko¨rper sta¨rker von der Gasreibung
beeinflußt als von der Gravitation (siehe auch Abschn. 3.1.2). Das Gas verha¨lt sich ho¨chstwahr-
scheinlich turbulent. Mo¨gliche Turbulenzquellen wa¨hrend der Entstehung der Akkretionsscheibe
sind einerseits die ungleichfo¨rmige Verteilung der Geschwindigkeit der einfallenden Materie zur
Zeit der Phase des Wolkenkollapses (siehe [11]), andererseits kra¨ftige Ausflu¨sse des Protosterns,
die auf die Scheibenoberfla¨che auftreffen (siehe [17]). ter Haar ([82]), Safronov ([70]) und Hayashi
et al. ([26]) schlußfolgerten, daß die Turbulenz ohne a¨ußere Antriebsmechanismen rasch abklingen
wu¨rde. Lin et al. ([47], [46], [69]) aber entwickelten ein Turbulenzmodell, das auf der differentiellen
Rotation der Scheibe beruht. Konvektionsprozesse in senkrechter Richtung (bezu¨gl. der Scheibe)
erzeugen Wirbel, die fu¨r eine hohe effektive Viskosita¨t sorgen. Scherkra¨fte in der Scheibe heizen
diese auf, unterstu¨tzen so die Konvektion. Leztlich ist die Energiequelle fu¨r die Turbulenz natu¨rlich
die Gravitationsenergie des Scheibenmaterials im Potentialtopf des Sterns - Viskosita¨t la¨ßt das Ma-
terial nach innen stro¨men, wodurch potentielle Energie freigesetzt wird.
Bezu¨glich der Entstehung von Planetesimalen nehmen die meisten kosmogonischen Theorien an,
daß sie sich entweder trotz Turbulenz bilden, oder aber daß die Turbulenz allma¨hlich abklingt und
sie erst entstehen, nachdem die Scheibe vollsta¨ndig laminar geworden ist. In turbulenten Scheiben
findet das Wachstum durch Zwei-Ko¨rper-Kollisionen statt (siehe u. a. [91], [54], [55], [53], [52]).
Es existiert dann keine klare Trennlinie zwischen der Formung der Planetesimale und der Bildung
von Planeten aus Planetesimalen. Das Problem des raschen nach-innen-Spiralisierens metergroßer
Objekte la¨ßt sich mo¨glicherweise umgehen, indem man annimmt, daß sich ein kleiner Anteil des
Materials an Knotenpunkten der Gasstro¨mung ansammelt, wo es sich zu Planetesimalen zusam-
menlagern kann, die dann ihrerseits große Mengen kleinerer Partikel aufsammeln. Diese Prozesse
sind jedoch noch nicht sehr gut verstanden.
Weiterfu¨hrende Literatur zu Abschnitt 2.1 - 2.3.2 : [84] : Kap.10; [50] : Kap. 12; sowie
Protostars and Planets III, Parts III, IV, V.
Abbildung 2.5: Hubble-Aufnahme von sog. ’Proplyds’ (Vorla¨ufer zirkumstellarer Scheiben) im
Orionnebel. Quelle: Wikimedia Commons
2.4 Beobachtungen
Bis in die 1980er Jahre gelang es nicht, zirkumstellare Scheiben direkt zu beobachten. Allerdings
ha¨uften sich indirekte Hinweise auf ihr Vorhandensein: Beobachtungen von bipolaren Ausflu¨ssen,
die von jungen stellaren Objekten ausgehen und von Herbig-Haro-Objekten 1 (Abb. 2.4), die er-
zeugt werden, wenn ausstro¨mendes Material auf das interstellare Medium trifft und es verdichtet,
legten die Vermutung nahe, daß Sterne in ihrer Entstehungsphase von achsen- (und nicht kugel-
!)symmetrischen Strukturen umgeben sind. Im Laufe der 80er Jahre jedoch gelangen zum ersten
Mal direkte Aufnahmen der Scheiben. Insbesondere der Infrarotsatellit IRAS wies bei einigen hel-
len nahen Sternen (u. a. Wega und Fomalhaut) Exzeßstrahlung im Bereich von 25 bis 100 µm nach,
was auf die Anwesenheit von warmen Staubscheiben um die Sterne hindeutet. Dies war das erste
Mal, daß man Hinweise auf Materiescheiben um Hauptreihensterne entdeckte. Man nennt solche
Sterne daher ’wegaartige Sterne’.
Bald gelang es, durch bodengebundene Beobachtungen im IR- und Mikrowellenband einige der
Scheiben um wegaartige Sterne abzubilden. Die NICMOS-Kamera auf dem HST machte Aufnah-
men von 1 - 2 µm-Strahlung, die von Staubscheiben und -ringen um Sterne gestreut wurde. Nach
der Nachbesserung der Optik des HST war dieses auch in der Lage, in den na¨chstgelegenen Stern-
entstehungsregionen (z. Bsp. dem Orionkomplex) zirkumstellare Scheiben direkt abzubilden (siehe
Abb. 2.5). Der Winkelauflo¨sung von 0.1” entspricht in 500 pc Entfernung eine lineare Ausdehnung
von ca. 50 AU. Dies erlaubt, in den Scheiben Einzelheiten zu erkennen, wodurch direkte Ru¨ck-
schlu¨sse auf physikalische Prozesse bei der Sternbildung mo¨glich werden. Die Scheiben erscheinen
als stark abgeflachte, la¨ngliche Gebilde mit charakteristischen Ausdehnungen von einigen 100 AU
- sie entsprechen also gro¨ßenordnungsma¨ßig unserem Sonnensystem.
Einen interessanten Beitrag zur Erforschung junger Sterne leistete der Ro¨ntgensatellit ROSAT. Er
ermo¨glichte die Entdeckung a¨lterer T-Tauri-Sterne in verschiedenen Moleku¨lwolken (sie emittie-
ren deutlich mehr Ro¨ntgenstrahlung als Hauptreihensterne). Dies fu¨hrte auch zur Identifikation
der - nach momentanem Kenntnistand - na¨chstgelegensten Assoziation junger Sterne, der TW-
Hydrae-Assoziation (i.F. TWA). Der Name bezieht sich auf das als erstes entdeckte Mitglied, den
klassischen T-Tauri-Stern TW Hydrae. Die Assoziation befindet sich in nur ungefa¨hr 60 pc Abstand
von der Erde. Aus Lithium-Ha¨ufigkeitsmessungen, ROSAT-Daten und Entfernungsmessungen des
1entdeckt 1951, 52 von G. Herbig, G. Haro
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Hipparcos-Satelliten la¨ßt sich das Alter von TWA zu ca. 10 Millionen Jahren bestimmen. Der
Grund, warum sie erst so spa¨t bemerkt wurde, liegt darin, daß sie ihre Moleku¨lwolke vollsta¨ndig
aufgebraucht hat - das einzige Gas in der Assoziation ist in den zirkumstellaren Scheiben enthalten.
2.4.1 HR 4796A
Abbildung 2.6: Staubstrukturen um HR 4796 A und HD 141569. Quelle : www.laeff.esa.es
Eines der interessantesten Mitglieder von TWA ist HR 4796A, ein A-Stern mit M⋆ = 2.5M⊙ und
L⋆ = 21.0L⊙ in einer Entfernung von d = 67.1
+3.5
−3.4 pc von der Erde (Hipparcos-Daten). IRAS stell-
te fest, daß 0.5 % der gesamten Strahlungsleistung des Sterns im IR-Bereich abgegeben werden.
Dies deutet auf eine hohe Staubdichte in Sternna¨he hin. In der Tat ist HR 4796 A der staubreichste
Stern des Bright Star Catalog. Sein Alter wird auf 8 ± 2Myrs gescha¨tzt (siehe [77]), er ist somit
etwas ju¨nger als β Pictoris (12 Myrs). Er befindet sich daher in einem fru¨heren Entwicklungssta-
dium.
Koerner et al. ([37]), Jayawardhana et al. ([32]) sowie Telesco et al. ([81]) entdeckten als erste den
zirkumstellaren Staub im thermischen Infrarot (λ = 10 − 20µm), und etwas spa¨ter Schneider et
al. ([71]) im Streulicht (λ = 1.1 und1.6µm). Die NICMOS-Kamera fotografierte eine interessante
Struktur um HR 4796A ([71]) : Einen Staubring mit einem Verteilungsmaximum bei r = 70AU
(siehe Abb. 2.6, rechts). Seine Entstehung kann auf zwei verschiedene Arten erkla¨rt werden. Ent-
weder er entstand durch Wechselwirkungen mit (Proto-)Planeten, wobei noch nicht klar ist, ob
solche in derartig kurzer Zeit in so großer Entfernung vom Stern entstehen ko¨nnen. Eine andere
Erkla¨rung, auf die wir in Kapitel 6 zu sprechen kommen, ist der von Takeuchi und Artymowicz
vorgeschlagene Migrationsmechanismus von Staubteilchen in du¨nnem Gas (siehe [80]). Hierfu¨r ist
die Anwesenheit von Planeten nicht notwendig. Falls sich herausstellt, daß Staubscheiben axial-
symmetrische Strukturen von sich aus hervorbringen ko¨nnen, sollte man, um Hinweise auf Planeten
zu erhalten, spezifisch nach Gebilden suchen, die diese Symmetrie nicht aufweisen. Solche lassen
sich bei im Submillimeterbereich bei einigen Hauptreihensternen, darunter auch HR 4796A - siehe
unten - identifizieren.
Die Struktur der Staubscheibe um HR 4796A la¨ßt sich folgendermaßen zusammenfassen (siehe [2]):
 A¨ußerer kalter Staubgu¨rtel: Er besteht aus ISM-artigen Partikeln (amorph, Porosita¨t bei
P ≈ 0.6, geringer Eisanteil) und hat sein Verteilungsmaximum bei r ≈ 70AU. Unter der
Annahme, daß sich eine kollisionsdominierte Gro¨ßenverteilung ∝ s−3.5 einstellt, sollte die
minimale Gro¨ße bei s = 10µm liegen und die maximale bei einigen Metern. Die totale
Staubmasse du¨rfte einige Erdmassen betragen.
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 Ein zweiter innerer Staubgu¨rtel befindet sich bei r = 9 − 10AU. Er besteht vermutlich aus
a¨ußerst poro¨sen kristallinen Partikeln (P ≈ 0.97).
Die Scheibe ist in Richtung des ho¨chstwahrscheinlich gravitativ gebundenen Begleitsterns HR
4796B (Spektralklasse M) orientiert (siehe [35]). Er befindet sich in 515 AU Entfernung von HR
4796A.
Ein interessanter Hinweis auf die Anwesenheit eines Planeten im Orbit um HR 4796A ergibt sich
aus der von Telesco et al. ([81]) beobachteten Asymmetrie der Helligkeitsverteilung der Staubschei-
be (Pericenter Glow, siehe auch [92]). Dieser Effekt beruht auf sogenannten Sa¨kularen Sto¨rungen,
die ein oder mehrere Planeten auf die Umlaufbahnen der Staubteilchen ausu¨ben (fu¨r eine ausfu¨hr-
liche Diskussion der Mechanismen siehe [56], Kap. 7). Er fu¨hrt dazu, daß die Staubteilchen sich
rotationssymmetrisch zu einem Punkt anordnen, der außerhalb des Sterns liegt. Hierdurch befindet
sich ein Teil der Scheibe na¨her beim Stern als der andere, und ist somit heißer und heller.
Auf Grund der Anwesenheit des Partners HR 4796B, der ebenfalls sa¨kulare Sto¨rungen verursacht,
la¨ßt sich aus der beobachteten Helligkeitsasymmetrie nicht zwingend auf die Anwesenheit eines
Planeten schließen. Es ist jedoch sehr wahrscheinlich, daß die Scheibe sowohl von HR 4796B wie
auch von einem planetaren Ko¨rper gesto¨rt wird. Um die Masse des Planeten eingrenzen zu ko¨nnen,
mu¨ßte die Bahn der B-Komponente genauer bekannt sein.
2.4.2 HD 141569A
Ein weiterer staubreicher junger Stern ist HD 141569A. Er ist ca. 100 pc von der Erde entfernt, und
somit kein Mitglied von TWA. Er geho¨rt zur Spektralklasse Ae und strahlt ungefa¨hr 1 % seiner
Energie im IR-Bereich ab. Wie bei HR 4796 A la¨ßt die NICMOS-Aufnahme seiner Staubscheibe
eine bemerkenswerte Struktur erkennen (Abb. 2.6, links). Es handelt sich um zwei Materiegu¨rtel
mit charakteristischen Radien von 200 AU und 325 AU, deren Mittelpunkte um 20 - 30 AU entlang
der kleinen Halbachse des Systems verschoben sind. Zwischen ihnen liegt eine weitgehend staubfreie
Lu¨cke bei r ≈ 250AU. Sie ist wesentlich breiter als die beiden Gu¨rtel. Auch hier ko¨nnte sowohl
ein sich formender Planet wie auch eine Kombination von Gasreibung und Strahlungsdruck zur
Ausbildung der Struktur gefu¨hrt haben.
Wie bei HR 4796A nimmt die Helligkeit der Scheibe zu ihrem Zentrum hin ab: Innerhalb von
r = 150AU sinkt sie auf das Niveau des Hintergrundrauschens. Dies deutet auf eine starke (wenn
auch vermutlich nicht vollsta¨ndige) Verarmung des Staubes im Inneren des Systems hin.
Der a¨ußere Ring weist eine eng aufgewickelte Spiralstruktur auf. Augereau und Papaloizou fu¨hr-
ten numerische und analytische Rechnungen durch ([3]), mit denen sie zeigten, daß die von HD
141569B und C verursachten gravitativen Sto¨rungen in der Lage sind, ein solches Muster hervor-
zubringen. Sie tragen auch zu der beobachteten scharfen Außenkante des Staubs bei, indem sie
Partikel außerhalb eines gewissen kritischen Radius’ auf exzentrische Bahnen katapultieren. Dieser
Mechanismus funktioniert umso effizienter, je weniger exzentrisch die Umlaufbahn des Begleiters
ist (Augereau und Papaloizou gingen vereinfachend von einem einzelnen Begleitko¨rper aus).
Die staubfreie Lu¨cke bei 250 AU la¨ßt sich mo¨glicherweise durch einen oder mehrere Planeten
erkla¨ren, die in dieser Zone umlaufen. Weinberger et al. ([90]) zeigten, daß ein Planet mit 3 Ju-
pitermassen von dem HST/NICMOS-Instrument entdeckt worden wa¨re, allerdings ein Objekt mit
1.3 Jupitermassen genu¨gen wu¨rde, um die beobachtete Lu¨cke zu erzeugen. Wie bei HR 4796A stellt
sich jedoch die Frage, ob jupiterartige Planeten bei einem Sternabstand von mehreren hundert AU
innerhalb von wenigen Millionen Jahren entstehen ko¨nnen.
Ein bedeutender Unterschied zwischen den Scheiben von HR 4796A und HD 141569A ist die Gro¨ße
der Staubgu¨rtel: Die Radien der Ringe um HD 141569A sind um einen Faktor von 9-10 gro¨ßer.
Das Alter von HD 141569 wurde von Weinberger et. al ([90]) auf 5 Mio. Jahre gescha¨tzt. HR 4796A
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und HD 141569 befinden sich also beide in sehr guter Na¨herung auf der Zero-Age Main Sequence.
Ihre Begleiter der Spektralklasse M haben die Hauptreihe noch nicht erreicht.
In dieser Arbeit werden wir HR 4796A und HD 141569A als ’Modellsysteme’ benutzen, d.h. wir
werden das Problem der Bewegung von zirkumstellaren Staubteilchen unter Einwirkung der Pho-
tophorese lo¨sen, indem wir fu¨r Gasdichte, Druck und Temperatur Funktionen ansetzen, die den
Gegebenheiten in der Na¨he der beiden Sterne entsprechen ko¨nnten (siehe Abschn. 2.5.1). Dabei
sind diese Funktionen recht universell. Sie ko¨nnen durch Vera¨ndern der Konstanten an andere
Systeme angepaßt werden - z. Bsp. an den Solaren Nebel.
2.4.3 Solarer Nebel - das Kyoto-Modell
Das von Hayashi et al. ([26] in Protostars and Planets II ) vorgestellte Modell fu¨r den solaren
Nebel - das sogenannte Kyoto-Modell - unterscheidet sich von den Modellen fu¨r HR 4796A und
HD 141569A in einem wesentlichen Punkt: es beschreibt das System zur Zeit der T-Tauri-Phase
der Sonne, wohingegen die beiden oben beschriebenen Systeme bereits die Nullalters- Hauptreihe
erreicht haben. Daher ist die Gasdichte des Hayashi-Modells um 3 bis 4 Zehnerpotenzen gro¨ßer.
Fu¨r die Gesamtmasse des Nebels setzen Hayashi et al. M = 0.013M⊙ an, indem sie zur beob-
achteten Gesamtmasse der Planeten soviel Wasserstoff- und Heliumgas hinzufu¨gen, daß die solare
Elementzusammensetzung entsteht. Die so hergeleitete Masse ist allerdings nur eine Minimalmasse,
da wa¨hrend des Planetenentstehungsprozesses ein betra¨chtlicher Gasanteil in die Sonne stu¨rzt.
Hayashi zeigte, daß nach dem Transparentwerden der Scheibe - d. h. nach dem Absinken der Staub-
teilchen auf die A¨uquatorialebene - der Staubfla¨chendichteverlauf durch Potenzgesetze folgender
Form beschrieben werden kann:
Σdust =
{
71× ( r1AU)−3/2 kgm−2 ←→ 0.35AU < r < 2.7AU
300× ( r1AU)−3/2 kgm−2 ←→ 2.7AU < r < 36AU
}
(2.27)
Die Zweiteilung der Formel ru¨hrt daher, daß bei r = 2.7 AU die Vakuum-Eisgrenze erreicht wird:
Bei Temperaturen T < 170K ist Wassereis im Weltraum stabil. Der Vorfaktor der zweiten Formel
ist gro¨ßer, weil jenseits 2.7 AU Eiskristalle zur Staubmasse beitragen.
Fu¨r den Verlauf der Gasfla¨chendichte fand Hayashi folgenden Ausdruck:
Σg = 1.7× 104
( r
1AU
)−3/2
kgm−2 ←→ 0.35AU < r < 36AU (2.28)
Es handelt sich hierbei um die Projektion der gesamten Gasscheibe in die A¨quatorialrebene.
Aus der Gleichgewichtsforderung in senkrechter Richtung (z-Achse) ergibt sich hieraus die Gasvo-
lumendichte in der A¨quatorialebene:
ρg = 1.4× 10−6
( r
1AU
)−11/4
kgm−3 (2.29)
Diese Gleichung gilt natu¨rlich nur na¨hrungsweise. Aber sie hat eine einfache Form, die es erlaubt,
sie in den weiterfu¨hrenden Rechnungen zu verwenden. Im na¨chsten Abschnitt werden wir ihr wie-
derbegegnen, einschließlich analoger Ausdru¨cke fu¨r die Systeme HR 4796A und HD 141569A.
Damit die Photophorese wirken kann, muß die Staubscheibe optisch du¨nn sein - es darf nicht
mehr soviel Material vorhanden sein wie in den blickdichten protoplanetaren Scheiben um Vor-
Hauptreihensterne. Dies ist bei HR 4796 A und HD 141569 sowie bei der in dem Hayashi-Modell
behandelten Situation der Fall. In diesem Zusammenhang stellt sich die Frage, welchen Ursprungs
die Staubteilchen um die Sterne sind. Handelt es sich um primordialen Staub, der aus der Phase
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der Sternbildung u¨brig ist, oder entstanden die Staubpartikel sekunda¨r durch Kollisionen gro¨ßerer
Ko¨rper (Planetesimale)? Wir werden die Annahme machen, daß die Teilchen von gro¨ßeren Ko¨rpern
emittiert wurden und somit anfa¨nglich auf Keplerkreisbahnen umliefen. Bei der Diskussion der nu-
merischen Ergebnisse werden wir allerdings sehen, daß es fu¨r die Dynamik unerheblich ist, auf
welchen Bahnen sich die Staubteilchen anfangs befinden, da ihr langfristiges Verhalten nicht von
den Anfangsbedingungen abha¨ngt.
Weiterfu¨hrende Literatur zu Abschnitt 2.4: [97], [1], [7], [8].
2.5 Scheibenmodelle
2.5.1 Temperatur- und Dichteverlauf
Wir wollen nun ein einfaches Modell fu¨r die zirkumstellaren Gasscheiben von HR 4796A und HD
141569A vorstellen (siehe Takeuchi, Artymowicz [80]).
Die physikalischen Bedingungen in der Scheibe werden durch zwei Gro¨ßen bestimmt: Temperatur
T und Dichte ρ. Der Druck sei u¨ber das ideale Gasgesetz mit der Dichte verknu¨pft: p = ρ k Tµg mH ,
wobei µg = 2.34 das mittlere Molekulargewicht des Sonnengases, und mH = 1.6736× 10−27 kg die
Masse des Wasserstoffatoms ist.
Fu¨r T und ρ lassen sich im einfachsten Fall Potenzreihenansa¨tze wa¨hlen:
T
1K
= 278.0
(
L⋆
L⊙
)1/4 ( r
1AU
)−1/2
(2.30)
ρg
1 kgm−3
= ρ0
( r
1AU
)q
A(r, rout, ∆rout) (2.31)
A(r) ist hierbei eine Abbruchsfunktion, die dafu¨r sorgt, daß die Dichte im Abstand rout vom Stern
rascher abfa¨llt als durch das Potenzgesetz. Die Steilheit dieses Abfalls wird von ∆rout (’Randbreite
der Gasscheibe’) bestimmt. Fu¨r A(r, rout, ∆rout) soll folgende Funktion benutzt werden (siehe
[80]):
A(r, rout, ∆rout) =
1
2
(
tanh
rout − r
∆rout
+ 1
)
(2.32)
Das Scheibenmodell wird also von 4 Parametern bestimmt: ρ0, q, rout, ∆rout, sowie L⋆ und M⋆.
Die Randbreite ∆rout kann wiederum auf die Skalenho¨he h = (cs/ΩK)rout der Gasscheibe (wobei
cs die Schallgeschwindigkeit und ΩK =
√
GM⋆/r3 die Keplerfrequenz ist) zuru¨ckgefu¨hrt werden.
Sie sollte geringfu¨gig gro¨ßer als h sein:
∆rout = Cout (cs/ΩK)rout
Geeignete Werte liegen zwischen Cout = 1.05...2.0.
Die folgende Tabelle fasst die Parameter fu¨r verschiedene Scheibenmodelle zusammen (Quellen:
Modelle fu¨r HR 4796A, HD 141569A: [80], Table 1; Sol-Modell: [39], bzw. [26], S. 1109, Eq. 6):
Symbol Bedeutung HR 4796A HD 141569A Sol
q r-Exponent in ρg(r) -1.75, -2.25, -2.75 -2.25 -2.75
ρ0 [10
−6 kgm−3] 3.12 × 10−4 1.56 × 10−2 1.4
rout [AU] Radius der Gasscheibe 100.0 370.0 100.0
∆rout [AU] Breite des Scheibenrandes 12.1 65.2 13.1
Cout ∆rout = Cout (cs/ΩK)rout 1.05 1.05 1.05
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In dieser Arbeit benutzen wir fu¨r das Modell von HR 4796A und das des Solaren Nebels den Expo-
nenten q = −2.75, fu¨r HD 141569A q = −2.25. Man beachte, daß das urspru¨ngliche MMSN-Modell
von Hayashi keinen Abbruchterm entha¨lt (voriger Abschnitt, siehe auch [26]). Hier erweitern wir
das SN-Modell um eine Abbruchfunktion A(r, rout, ∆rout) wie sie in den Scheibenmodellen von
Takeuchi und Artymowicz auftritt (siehe Gl. 2.31). Dabei benutzen wir fu¨r Scheibenbreite und
Randbreite die Werte von HR 4796A, was den Abmessungen unseres Sonnensystems entspricht.
Fu¨r die vorliegende Arbeit ist dies jedoch irrelevant, da, wie wir sehen werden, die Randbereiche
von der Photophorese nicht beeinflußt werden.
Parameter der Sterne sind:
HR 4796A HD 141569A Sol
M/M⊙ 2.5 2.3 1.0
L/L⊙ 21.0 22.4 1.0
Strenggenommen mu¨ßte man fu¨r Sol eine ho¨here Leuchtkraft ansetzen, da das Modell von Hayashi
et al. sich auf die T-Tauri-Phase bezieht, wa¨hrend der die Sonne leuchtkra¨ftiger war als heute. Der
Einfachheit halber setzen wir hier L/L⊙ = 1, was keine allzu große Ungenauigkeit darstellt, da die
Temperatur in der Scheibe nur der vierten Wurzel von L proportional ist (siehe Gl. 2.30).
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Kapitel 3
Physikalischer Hintergrund
3.1 Kra¨fte in protoplanetaren Staubscheiben
3.1.1 Radiale Kra¨fte
Auf das Staubteilchen wirken in radialer Richtung drei verschiedene Kra¨fte:
Die Gravitationskraft
Sie wird durch die Newtonformel beschrieben:
FG = −G× M⊙ md
r3
r (3.1)
md ist hier die Masse des Staubteilchens.
Die photophoretische Kraft
Das Wort Photophorese wurde von F. Ehrenhaft im Jahr 1917 eingefu¨hrt ([16]). Es bezeichnet eine
Kraft, die auf Festko¨rper (i.e. Staubteilchen) wirkt, die sich in einem du¨nnen Gas befinden und
einem Strahlungsgradienten ausgesetzt sind. Sie entsteht, weil sich auf der Oberfla¨che des Par-
tikels ein Temperaturgradient ausbildet zwischen der beleuchteten (wa¨rmeren) und der dunklen
(ku¨hleren) Seite. Gasmoleku¨le, die sich an die Oberfla¨che anlagern und nach kurzer Zeit wieder
entweichen, haben nach dem Kontakt mit der wa¨rmeren Seite im Mittel eine etwas ho¨here Ge-
schwindigkeit. Daher findet ein Netto-Impulsu¨bertrag auf das Staubteilchen statt, es erfa¨hrt eine
von der Lichtquelle (Stern) weggerichtete Kraft (siehe Abb. 3.1).
Darstellungen der experimentellen und theoretischen Ergebnisse finden sich in den Arbeiten [62],
[64], [36], [21] und [51].
Die Kraft kann quantitativ durch folgenden Ausdruck beschrieben werden (im Bereich hoher Knud-
senzahlen1, siehe [6]) :
Fph =
πs2IpJ1
3(kthT/s+ 4σT 4ǫ+ p(2kT/πmg)1/2)
(3.2)
Die Bedeutung der Symbole ist :
 s : Partikelradius
 kth =≤ 10−3 Wm−1K−1 : Wa¨rmeleitfa¨higkeit
 ǫ = 1.0 (Schwarzer Ko¨rper): Emissionsfa¨higkeit
 T : Gastemperatur
1Die Knudsenzahl gibt das Verha¨ltnis von freier Wegla¨nge zu typischer Partikelausdehnung (∼ Durchmesser) an:
K := λ
D
. In interplanetaren Gasen gilt immer K ≫ 1, da die freien Wegla¨ngen außerordentlich groß sind.
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Abbildung 3.1: Prinzip der Photophorese
 mg = µgmH = 2.34mH (Sonnengas) : Moleku¨lmasse
 p : Druck
 I : Intensita¨t der Lichtquelle
 J1 = 0.5 : Asymmetrieparameter
 k = 1.38 ∗ 10−23J/K : Boltzmannkonstante
 σ = 5.67 ∗ 10−8JK−4m−2s−1 : Stefan-Boltzmann-Konstante
Der Asymmetrieparameter J1 beschreibt den Anlagerungsprozeß der Gasmoleku¨le an die Ober-
fla¨che und die Lichtabsorption. Bei vollsta¨ndiger Absorption und einer Anlagerungswahrschein-
lichkeit von 100 % (d. h. ein Gasmoleku¨l, das die Oberfla¨che beru¨hrt, lagert sich mit Sicherheit an)
kann J1 = 0.5 gewa¨hlt werden. Fu¨r zirkumstellare Staubteilchen (poro¨ses Material) sind niedrige
Wa¨rmeleitfa¨higkeiten typisch : kth ≤ 10−3 Wm−1K−1.
Wir u¨berlegen uns nun die Gro¨ßenverha¨ltnisse der drei Terme im Nenner von Formel 3.2. Dazu
berechnen wir die resultierende Beschleunigung, indem wir die Kraft durch die Partikelmasse di-
vidieren: aphot =
Fphot
md
mit md =
4
3πs
3 ρd, wobei ρd = 1000 kgm
−3 die Materialdichte ist (wir
nehmen also vereinfachend an, daß die Partikel Kugelgestalt haben). Die Beschleunigung la¨ßt sich
in folgender Form aufschreiben:
aph =
IpJ1
4ρd (Υwl + Υrad + Υgas)
(3.3)
mit
Υwl = kthT (3.4)
Υrad = 4σT
4ǫ s (3.5)
Υgas = p
√
2kT/πµgmH s (3.6)
Bei den drei Nennertermen Υwl, Υrad und Υgas handelt es sich um Leistungsstro¨me mal Parti-
kelradius (Einheit: Wm−2m = Wm−1). Man kann sie sich ihre Wirkung veranschaulichen als
Transport thermischer Energie durch den Querschnitt des Ko¨rpers u¨ber eine Strecke hinweg, die
seiner Ausdehnung entspricht: dWdt
1
AParticle
s. Dabei wird die Energie von der wa¨rmeren zur ka¨lteren
Seite transportiert, was eine Abschwa¨chung des photophoretischen Effekts zur Folge hat.
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Es handelt sich um den Wa¨rmestrom durch Wa¨rmeleitung im Ko¨rper (Υwl), die thermische Ab-
strahlung von der Ko¨rperoberfla¨che (Υrad) und die Wa¨rmeleitung von der Ko¨rperoberfla¨che in das
umgebende Gas (Υgas). Daß der erste Term den Temepraturgradienten verringert, ist unmittelbar
einleuchtend. Der zweite und dritte vermo¨gen dies auch, da die pro Zeiteinheit abgefu¨hrte Wa¨rme-
menge mit der Temperatur ansteigt - beim dritten ∝ T 1/2, beim zweiten sogar ∝ T 4 - und der
Ko¨rper somit auf der warmen Seite mehr Energie verliert als auf der kalten. Dies entspricht vom
Endeffekt her einem Wa¨rmetransport durch den Ko¨rper, da der Temperaturgradient vermindert
wird.
Wir mo¨chten jetzt untersuchen, wie die sich die drei Terme gro¨ßenordnungsma¨ßig zueinander ver-
halten. Dazu plotten wir sie fu¨r einen festen Sternabstand von r = 20 AU als Funktionen des
Partikelradius. Fu¨r die Moleku¨lmasse benutzen wir mg = µgmH = 2.34mH - das mittlere Mole-
kulargewicht des Sonnengases. Temperatur und Dichte ergeben sich aus den Scheibenmodellen der
drei in dieser Arbeit betrachteten Systeme. Die Ergebnisse sind in den Abb. 3.2 - 3.4 zu sehen.
Man sieht, daß der zweite Term Υrad nur fu¨r relativ kleine Partikel vernachla¨ssigbar ist. Ab einem
Radius von s ≈ 1mm (fu¨r HR 4796A und HD 141569A) bzw. s ≈ 1 cm (fu¨r den SN) wird Υrad
gro¨ßenordnungsma¨ßig vergleichbar mit Υwl und wirkt sich somit auf die Dynamik aus. Der dritte
Term Υgas ist fu¨r alle Partikelradii um viele Zehnerpotenzen kleiner als die beiden anderen und
braucht nicht beru¨cksichtigt werden. Physikalisch ist dies plausibel, da das Scheibengas zu du¨nn ist,
um in nennenswertem Maße wa¨rmeleitend zu sein.
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Abbildung 3.2: Gro¨ßenvergleich der drei Terme fu¨r HR 4796A
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Abbildung 3.3: Gro¨ßenvergleich der drei Ter-
me fu¨r HD 141569A
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Abbildung 3.4: Gro¨ßenvergleich der drei Ter-
me fu¨r den Solaren Nebel
Unter Vernachla¨ssigung des zweiten und dritten Terms ergibt sich die Beschleunigung zu:
aph(Υwl) =
I p J1
4 ρd kth T
(3.7)
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Diese Formel ist fu¨r relativ kleine Partikel hinreichend exakt. Sie ist keine Funktion des Radius. Dies
gilt nicht mehr, wenn man alle Terme in 2.1 beru¨cksichtigt. Wir erwarten, daß die photophoretische
Beschleunigung fu¨r kleine Ko¨rperradien zuna¨chst unabha¨ngig von diesen ist. Ab einer gewissen
Gro¨ße beginnt sie, mit anwachsendem Radius s abzufallen. Dieses Verhalten werden wir weiter
unten genauer untersuchen.
Unter Vernachla¨ssigung des ersten und dritten Terms ergibt sich die Beschleunigung zu:
aph(Υrad) =
I p J1
16 ρd σ T 4 ǫ s
(3.8)
Diese Formel gilt fu¨r gro¨ßere Ko¨rper (s ≥ 1 cm).
Spa¨ter werden wir Stabilita¨tsbedingungen fu¨r die Kra¨fte formulieren. Dabei wird es sich als gu¨nstig
erweisen, sie durch ihr Verha¨ltnis zur Gravitationskraft auszudru¨cken (F/FG). Fu¨r die photopho-
retische Kraft definieren wir:
χ :=
Fph
FG
(3.9)
Unter Benutzung des vereinfachten Ausdrucks 3.7 fu¨r kleine Partikelradien la¨ßt sich dies schreiben
als:
χ(Υwl) = 1.02× 10−8
(
M⋆
M⊙
)−1 (
L⋆
L⊙
) ( µg
2.34
)−1 ( ρd
1000 kgm−3
)−1
ρ0
( r
1AU
)q
=
=: Z(Υwl)×
( r
1AU
)q
(3.10)
Und unter Benutzung von 3.8 fu¨r große Radien:
χ(Υrad) = 2.074× 1010
(
M⋆
M⊙
)−1 (
L⋆
L⊙
)1/4 ( µg
2.34
)−1 ( ρd
1000 kgm−3
)−1
ρ0
( r
1AU
)q+3/2 ( s
1µm
)−1
=
=: Z(Υrad)×
( r
1AU
)q+3/2 ( s
1µm
)−1
(3.11)
In den beiden Grenzfa¨llen fu¨r sehr große und sehr kleine Ko¨rper nimmt χ die Form eines Po-
tenzgesetzes an. Dies wird uns spa¨ter ermo¨glichen, einfache Na¨herungsformeln fu¨r den Radius der
Partikel, die bei einem gegebenen Sternabstand auf stabilen Kreisbahnen umlaufen, abzuleiten.
Der Strahlungsdruck
Er beruht auf dem Impulsu¨bertrag absorbierter oder reflektierter Photonen. Er wird beschrieben
durch die Formel:
Frad =
πs2I
c
(3.12)
s ist der Partikelradius, c die Lichtgeschwindigkeit und I die Strahlungsintensita¨t. Sie berechnet
sich aus der Sternleuchtkraft: I = L⋆4πr2 (r ist der Abstand zum Stern).
Setzt man in die Formel des Strahlungsdrucks den Ausdruck fu¨r die Intensita¨t ein, erha¨lt man
Frad =
s2L⋆
4cr2 . Der Strahlungsdruck ist also proportional zu r
−2, wie die Gravitationskraft. Es
empfielt sich deshalb, ihn durch eine Modifizierung der Sternmasse zu beru¨cksichtigen:
Meff =M⋆ (1− β) (3.13)
wobei
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β =
Frad
FG
=
0.5738
ρd[g cm−3]s[µm]
L⋆/L⊙
M⋆/M⊙
=: B ×
(
s
1µm
)−1
(3.14)
Analog zur effektiven Masse la¨ßt sich auch eine effektive Keplergeschwindigkeit berechnen, die ein
Partikel, das dem Strahlungsdruck ausgesetzt ist, haben muß, um den Stern auf einer Kreisbahn
mit Radius r zu umlaufen. Sie ergibt sich zu:
vK, eff =
√
GMeff/r = vK
√
1 − β (3.15)
wobei
vK =
√
GM⋆/r
bzw.
vK, eff
ms−1
= 29785.1
(
M⋆ (1− β)
M⊙
)1/2 ( r
1AU
)−1/2
(3.16)
Eigentlich mu¨ßte man noch eine vierte Kraft mit auffu¨hren: den Poynting-Robertson-Drag. Dieser
kann jedoch beim vorliegenden Problem fu¨r Sternabsta¨nde r ≤ 130AU vollsta¨ndig vernachla¨ssigt
werden - siehe [80], S. 996, Fig. 4.
3.1.2 Die Reibungskraft
In einem du¨nnen Gas kommt zu Gravitation, photophoretischer Kraft und Strahlungsdruck noch
eine weitere Kraft hinzu: Die Gasreibung (’Gas Drag Force’). Sie entsteht dadurch, daß die Gas-
moleku¨le, falls sich ihr Geschwindigkeitsvektor von dem des Staubpartikels unterscheidet, sta¨ndig
auf es auftreffen und Impuls auf es u¨bertragen. Um die Reibungskraft zu berechnen, beno¨tigen wir
also zuna¨chst ein Modell fu¨r das Geschwindigkeitsprofil der Gasscheibe. Wir nehmen dabei an, daß
sie kreisfo¨rmig rotiert, d.h. daß vg = vg eθ.
Die Berechnung der Rotatiosgeschwindigkeit des Gases erfolgt genauso wie die Berechnung der
effektiven Keplergeschwindigkeit: Wir veringern die Anziehungskraft des Sterns um die Kraft, die
durch den differenziellen Gasdruck entsteht.
η :=
F∇p
FG
= − 1
rΩ2Kρg
dp
dr
(3.17)
Damit ist
vg = vK
√
1− η. (3.18)
Man beachte, daß fu¨r vK und FG hier die urspru¨nglichen Ausdru¨cke (ohne die Strahlungsdruck-
Korrektur) einzusetzen sind, da in unserem Modell einzelne Moleku¨le keinen Strahlungsdruck er-
fahren.
Unter Benutzung der Formel 2.31 und des idealen Gasgesetzes berechnet sich η zu:
η = −
(
cs
rΩK
)2
1
Γ
[
q − 1
2
− r sech
2(x)
∆rout(tanh(x) + 1)
]
(3.19)
wobei
x :=
rout − r
∆rout
(3.20)
Dabei ergibt sich die Schallgeschwindigkeit cS aus:
cS =
(
ΓkT
µgmH
)1/2
(3.21)
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Damit la¨ßt sich η auch schreiben als:
η = −(q − 1
2
) 1.102× 10−3
( µg
2.34
)−1 ( L⋆
L⊙
)1/4 (
M⋆
M⊙
)−1 ( r
1AU
)1/2
=: E ×
( r
1AU
)1/2
(3.22)
Man beachte, daß wir hier im Vorfaktor den Scheibenrand-Abbruchterm (den Bruch ganz rechts
in der eckigen Klammer in Gl. 3.19) vernachla¨ssigt haben, da er sich fu¨r r < rout kaum auswirkt
und E nur von den Systemparametern, nicht aber von r abha¨ngen soll.
Unter der Annahme, daß die Scheibe aus Sonnengas besteht, ist der Adiabatenexponent Γ = 1.4
und das mittlerer Molekulargewicht (s.o.) µg = 2.34.
Jetzt ko¨nnen wir die Reibungskraft berechnen. Ein allgemeiner Ansatz lautet (siehe [42]):
FD = −πρgs2 (v2T +∆v2)1/2∆v (3.23)
In der Formel ist s der Teilchenradius und vT =
4
3
(
8kT
πµgmH
) 1
2
= 43 × 〈vtherm〉 ist 43 mal die mittlere
thermische Geschwindigkeit.∆v = v−vg ist die Vektordifferenz von Staubpartikelgeschwindigkeit
und Gasgeschwindigkeit. Man sieht, daß die Reibungskraft dem Differenzvektor immer entgegen-
gerichtet ist.
Falls ∆v ≪ vT gilt, vereinfacht sich die Formel zum Epstein’schen Reibungsgesetz:
FD = −πρgs2 vT ∆v, (3.24)
Da die thermische Geschwindigkeit der Schallgeschwindigkeit entspricht (cs ≈ vtherm), handelt es
sich um den subsonischen Bereich.
Gilt andererseits ∆v ≫ vT , ergibt sich:
FD = −πρgs2 ∆v∆v (3.25)
Dies ist entsprechend der supersonische Bereich.
In welchem Bereich befinden wir uns ?
Wir wollen untersuchen, in welchem Regime wir uns in jedem der drei Systeme befinden. Dazu
plotten wir |∆v|vT u¨ber dem Sternabstand r. Fu¨r die Teilchengeschwindigkeit benutzen wir die effek-
tive Keplergeschwindigkeit (3.15) (wir nehmen an, daß das Teilchen eine Kreisbahn beschreibt), so
daß sich fu¨r die Differenz ergibt: ∆v = vK (
√
1− β − √1− η).
Die Resultate sind in Abb. 3.5 - 3.7 zu sehen.
Wir erkennen, daß wir uns in allen drei Systemen fu¨r Partikelradien s ≤ 100µm und Sternabsta¨nde
r < 100AU im Epsteinbereich befinden. Bei kleineren Teilchen wird die effektive Keplergeschwin-
digkeit der Schallgeschwindigkeit vergleichbar bzw. gro¨ßer als diese. Dies gilt allerdings nur, wenn
man annimmt, daß das Partikel vor kurzer Zeit mit vK, eff in das Gas eingeschossen wurde. In
Wirklichkeit nehmen sehr kleine Teilchen nach einer gewissen Zeit die Umlaufgeschwindigkeit des
umgebenden Gases an, so daß die Geschwindigkeitsdifferenz sehr gering wird (siehe Abschn. 3.2.2).
Wir befinden uns also auch in diesem Fall im subsonischen Bereich. Die Diagramme 3.5 - 3.7 stellen
eine Obergrenze dar.
Die spitzen Minima resultieren aus der Betragsbildung. Links von ihnen ist die Geschwindigkeits-
differenz negativ, d.h. vGas > vK, eff ⇔ β > η - das Staubteilchen wird geschoben. Rechts von ihnen
ist sie positiv, vGas < vK, eff ⇔ β < η - das Staubteilchen wird vom Gas abgebremst. Am Ort des
Minimums selbst gilt β = η, d.h. Gas und Festko¨rper laufen gleich schnell um.
Bei manchen Partikeln ist die Korotationszone nicht sichtbar, da sie entweder zu nah beim Stern
(s = 1 cm bei allen Systemen, s = 1mm beim Solaren Nebel) oder zu weit von ihm entfernt liegt
(s = 30µm bei allen Systemen).
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Abbildung 3.5: |∆v|/vT als Funktion des Sternabstandes r fu¨r HR 4796A mit verschieden Ko¨rper-
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Abbildung 3.6: |∆v|/vT als Funktion des
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Abbildung 3.7: |∆v|/vT als Funktion des
Sternabstandes r fu¨r den SN mit verschieden
Ko¨rperradien
3.2 Gro¨ßenverha¨ltnisse der resultierenden Beschleunigun-
gen
3.2.1 Beschleunigungen als Funktionen des Ko¨rperradius
Zur Berechnung der Beschleunigungen nehmen wir an, daß die Staubteilchen kugelfo¨rmig sind, daß
ihre Masse also
md =
4
3
πs3 ρdust (3.26)
betra¨gt, mit
ρd = 1000 kgm
−3. (3.27)
Damit ergeben sich folgende Proportionalita¨ten:
aeff.grav ∝ (1− β) ; β ∝ s−1 (3.28)
aph(Υwl) ∝ s0 (3.29)
aph(Υrad) ∝ s−1 (3.30)
arad ∝ s−1 (3.31)
aD ∝ s−1 (3.32)
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Man sieht, daß die effektive Gravitationsbeschleunigung, im Gegensatz zur rein Newton’schen, eine
schwache Abha¨ngigkeit von der Teilchengro¨ße/-masse aufweist. Die photophoretische Beschleuni-
gung hingegen ist vollsta¨ndig unabha¨ngig von der Teilchengro¨ße - solange man den zweiten Term
im Nenner von (3.2) vernachla¨ssigt. Vernachla¨ssigt man den ersten, ist sie, wie die Reibungsbe-
schleunigung, s−1 proportional. Die durch den Strahlungsdruck erzeugte Beschleunigung und die
Reibungsbeschleunigung sind s−1 proportional, wobei dies fu¨r die Reibung nur gilt, solange man
die Geschwindigkeitsdifferenz ∆v = vdust − vgas konstant ha¨lt. In der Realita¨t wird sich ∆v in
Abha¨ngigkeit von der Teilchengro¨ße zeitlich vera¨ndern - siehe Abschn. 3.3.3.
Abb. 3.8 - 3.10 zeigen die aus (effektiver) Gravitation, photophoretischer und Reibungskraft re-
sultierenden Beschleunigungen als Funktionen des Partikelradius fu¨r einen Sternabstand von 20
AU. Wa¨hrend es unproblematisch ist, die ersten beiden Kra¨fte fu¨r einen bestimmten Sternabstand
darzustellen, muß fu¨r die Berechnung der Reibungskraft der Bewegungszustand des Staubteilchens
bekannt sein. Hier wurde, wie im vorigen Abschnitt, angenommen, daß das Staubteilchen in guter
Na¨herung auf einer Kreisbahn umla¨uft, und seine Geschwindigkeit daher vK, eff = vK
√
1− β be-
tra¨gt.
Die Diagramme ko¨nnen folgendermaßen interpretiert werden:
 Die effektive Gravitationsbeschleunigung zeigt im Bereich kleiner Partikelradien eine gewisse
Abha¨ngigkeit von der Masse (bzw. dem Radius) des Meteoroids. Sie fa¨llt fu¨r sehr kleine
Radien leicht ab, da die Wirkung des Strahlungsdrucks auf kleine Partikel gro¨ßer ist (arad ∝
s−1, siehe oben). Im Fall des Solaren Nebels ist diese Abha¨ngigkeit im Diagramm nicht zu
erkennen, da die Strahlungsintensita¨t zu gering ist.
 Die Gasreibungsbeschleunigung fa¨llt mit wachsendem Ko¨rperradius streng monoton ab, bis
auf ein einzelnes scharfes Minimum. Die Abnahme resultiert aus der Proportionalita¨t aD ∝
s−1, das Minimum bezeichnet den Ko¨rperradius, fu¨r den β = η ist und die Reibungsbe-
schleunigung aD somit Null wird. Man beachte, daß in den Diagrammen der Betrag der
Reibungsbeschleunigung dargestellt ist. Links von den Minima ist aD positiv - Ko¨rper wird
geschoben - rechts davon ist sie negativ - Ko¨rper wird vom Gas gebremst. Am Ort des Mini-
mums hat s genau den Wert, fu¨r den der Ko¨rper bei einem Sternabstand von s = 20AU auf
einer stabilen Kreisbahn bleibt (unter Vernachla¨ssigung der Photophorese).
 Die photophoretische Beschleunigung ist bei kleinen Ko¨rperradien s zuna¨chst wesentlich
schwa¨cher als die beiden anderen Kra¨fte, insbesondere wird sie vernachla¨ssigbar gegenu¨ber
der Gasreibung. Sie verla¨uft anfangs horizontal - dies entspricht dem Bereich, in dem Υgas ≪
Υrad ≪ Υwl gilt. Ab einem gewissen Ko¨rperradius beginnt sie abzunehmen (Υrad erreicht
den Gro¨ßenordnungsbereich von Υwl), wird dabei jedoch von der Gasreibung ’eingeholt’, bis
sie ab einem gewissen Punkt einen vergleichbaren Wert annimt und parallel zu ihr verla¨uft -
dies liegt daran, daß Υrad gegenu¨ber den anderen dominant wird und somit aph ∝ s−1 gilt.
 1e-14
 1e-13
 1e-12
 1e-11
 1e-10
 1e-09
 1e-08
 1e-07
 1e-06
 1e-05
 1e-04
 10  100  1000  10000  100000  1e+06  1e+07  1e+08
a
 / 
m
 s
-
2
s / µm
Beschleunigungen als Fkt. des Partikelradius (HR 4796A, r = 20 AU)
Eff. Grav.
Gasreibung
Photophorese
Abbildung 3.8: Beschleunigungen fu¨r HR 4796A
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141569A
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Abbildung 3.10: Beschleunigungen fu¨r den So-
laren Nebel
Betrachtet man Abb. 3.8 - 3.10, so vermutet man, daß fu¨r s → ∞ die photophoretische und die
Reibungskraft immer a¨hnlich große Werte annehmen. Dies untersuchen wir genauer. Fu¨r große s
(in dem von Υrad dominierten Bereich) gilt fu¨r den Quotienten Q := adrag/aphot:
Q = 12
σǫ ρg T
4 vT
I p J1
vK (
√
1− β −
√
1− η) ≈ 12 σǫ ρg T
4 vT
I p J1
vK (1 −
√
1− η) (3.33)
Im der Na¨herung haben wir davon Gebrauch gemacht, daß s → ∞ ⇒ β → 0 gilt. Q wird dann
von s unabha¨ngig. Wir tragen nun Q in Abb. 3.11 als Funktion des Sternabstands mit s = 1m fest
auf. Wir sehen, daß das Verha¨ltnis bei HR 4796A und dem SN fu¨r s ≥ 80AU stark ansteigt, bei
HD 141569A jedoch fast konstant bleibt. Dies liegt an der wesentlich gro¨ßeren Gasscheibe von HD
141569A, die erst bei einigen 100 AU ihren Rand erreicht (rout(HD141569A) = 370.0).
Fu¨r große Partikelradien und r < 100AU haben photophoretische Kraft und Reibungskraft also
Werte, die sich um einen Faktor ≤ 10 unterscheiden. Das bedeutet auch, daß die beiden Kra¨fte
(deren physikalische Ursachen vo¨llig verschiedene sind!) im gleichen Gro¨ßenbereich anfangen, fu¨r
die Dynamik unbedeutend zu werden, daß also der Partikelradius, ab dem sie nicht mehr beru¨ck-
sichtigt zu werden brauchen, bei beiden na¨herungsweise der gleiche ist.
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Abbildung 3.11: Verha¨ltnis Reibungsbeschleunigung / phot. Beschleunigung als Funktion des Stern-
abstands fu¨r festen Ko¨rperradius s = 1m.
Wir ko¨nnen schlußfolgern: Die Photophorese wird das Verhalten des Meteoroids in einem gewissen
Gro¨ßenintervall merklich beeinflussen. Fu¨r sehr kleine und sehr große Ko¨rper wird sie - im Falle
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großer Ko¨rper zusammen mit der Gasreibungskraft - vernachla¨ssigbar. In welchem Intervall sie
beru¨cksichtigt werden muß, werden wir im na¨chsten Kapitel ermitteln.
3.2.2 Reibungsbeschleunigung als Funktion der Zeit
Zwischen den radialen Kra¨ften und der Gasreibung existiert ein fundamentaler Unterschied: Wa¨hrend
FPhot und Frad nur vom Radius des Staubteilchens und seinem Abstand zum Stern abha¨ngen, ist
FD eine Funktion der Geschwindigkeitsdifferenz v − vg. Daher ko¨nnen wir sie nicht einfach als
Funktion des Abstandes zum Stern darstellen. Ihr Verlauf ha¨ngt davon ab, wie schnell und in wel-
che Richtung das Staubteilchen sich bewegt.
U¨berlegen wir uns also zuna¨chst qualitativ, welches Bewegungsverhalten von dem Staubteilchen zu
erwarten ist. In unserem Modell wird es von einem gro¨ßeren (asteroidenartigen) Ko¨rper emittiert,
der auf einer Kreisbahn den Stern umla¨uft. Die Emissionsgeschwindigkeit sei wesentlich kleiner
als die Bahngeschwindigkeit, d.h. wir vernachla¨ssigen sie. Auf den großen Mutterko¨rper hat der
Strahlungsdruck praktisch keine Wirkung. Das emittierte Staubteilchen jedoch spu¨rt nur noch die
effektive Anziehungskraft des Sterns - seine Bahn wird also von Anfang an eine mehr oder weniger
exzentrische Ellipse sein.
Was weiter mit dem Staubteilchen geschieht, ha¨ngt von seinem Radius, von seiner Geschwindigkeit
relativ zum Gas und von dessen Dichte ab. Es erweist sich als nu¨tzlich, die sogenannte Stopzeit
ts einzufu¨hren:
ts :=
m∆v
|FD| (3.34)
ts ist die Zeit, die das Partikel beno¨tigt, um auf e
−1 mal die Anfangsgeschwindigkeit abgebremst
zu werden, wenn ausschließlich die Reibungskraft wirken wu¨rde. Sie soll durch die Gro¨ße Ts mit
der Dimension 1 ausgedru¨ckt werden:
Ts := ts ΩK (3.35)
Dabei ist
Ts =
Tss√
1 + ∆v2/v2T
(3.36)
wobei die Wurzel im Nenner die U¨berschallkorrektur darstellt. Der Unterschall - (Epstein-) Stop-
zeitparameter Tss ergibt sich zu:
Tss =
4ρdsvK
3ρgrvT
(3.37)
mit der Keplergeschwindigkeit vK =
√
GM⋆/r und der Materialdichte des Staubteilchens ρd ≈
1000 kgm−3.
Man unterscheidet nun zwei Grenzfa¨lle:
 Starke Kopplung: Tss ≪ 1. In diesem Fall nimmt das Staubteilchen fast augenblicklich, d.h.
innerhalb von weniger als einer dynamischen Zeitskala Ω−1K die Geschwindigkeit des Gases
an.
 Schwache Kopplung: Tss ≫ 1. Das Staubteilchen wird von der Gasscheibe nur u¨ber la¨ngere
Zeitra¨ume beeinflußt. Es la¨uft in guter Na¨herung auf einer Keplerbahn um. Die Relativge-
schwindigkeit betra¨gt daher na¨herungsweise ∆v ≈ vk (
√
1− β − √1− η).
Es ist klar, daß der erste Fall sehr kleinen Partikelradii (s ≤ 100µm), der zweite gro¨ßeren (s ≥
1000µm) entspricht. Wir erwarten, daß in beiden Extremfa¨llen die Reibungsbeschleunigung gering
ist - bei starker Kopplung, weil ∆v ≈ 0, bei schwacher, weil die Beschleunigung s−1 proportional
ist. Das Maximum sollte in der Mitte zwischen beiden Extrema, d.h. bei Tss ≈ 1 liegen.
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Betrachten wir nun, wie sich verschieden große Staubteilchen verhalten, wenn sie mit Keplerge-
schwindigkeit in das Gas eingeschossen werden. Zur Intergration der Bewegungsgleichungen be-
nutzen wir den RADA-Algorithmus, siehe 5.1. Es werden jetzt nur Gravitation und Reibungskraft
beru¨cksichtigt, wir ignorieren Strahlungsdruck und Photophorese. Abb. 3.12 zeigt den Sternabstand
der bei r = 10 AU gestarteten Teilchen als Funktion der Zeit. Man erkennt, daß sehr große und sehr
kleine relativ stabil umlaufen, wa¨hrend mittelgroße rasch kinetische Energie verlieren und in den
Stern stu¨rzen. Dies entspricht unseren Erwartungen. In folgender Tabelle sind die dimensionlosen
Stopzeiten der Teilchen aufgelistet:
s 1 cm 1mm 300µm 1µm
Tss 136 12 3 0.01
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Als na¨chstes untersuchen wir, wie sich die Relativgeschwindigkeiten ∆v zwischen Partikeln und
Gas mit der Zeit a¨ndern (Abb. 3.13). Man sieht, daß das stark gekoppelte Partikel mit s = 1µm
in der Tat von dem Gas ’mitgenommen’ wird - bei ihm fa¨llt die Relativgeschwindigkeit sofort auf
einen sehr kleinen Wert. Bei den beiden gro¨ßten fu¨hrt ∆v einige geda¨mpfte Schwingungen aus
um sich dann auf nahezu den gleichen Wert einzupendeln, wa¨hrend es bei dem mittleren Teilchen
mit s = 300µm nach einigen anfa¨nglichen Schwingungen stetig ansteigt. Beim Vergleich mit der
vorherigen Grafik wird klar, wieso: Das Staubteilchen fa¨llt rasch auf den Stern zu, wobei seine
Geschwindigkeit - und damit auch ∆v - rasch anwa¨chst.
Was den Zeitverlauf der tatsa¨chlichen Reibungsbeschleunigung, die die Partikel erfahren, angeht,
erleben wir jedoch eine U¨berraschung (Abb. 3.14).
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Abbildung 3.14: Auf die Partikel wirkende Reibungsbeschleunigungen
Man wu¨rde intuitiv erwarten, daß diese ebenfalls bei s = 300µm am gro¨ßten und bei relativ großen
(cm) und kleinen (µm) sehr gering ist. Stattdessen wa¨chst die Reibungskraft stetig mit abnehmen-
dem Partikelradius an. Wie ist das zu erkla¨ren ? Betrachten wir nochmal Abb. 3.12. Wir sehen,
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daß das gro¨ßte und das kleinste Partikel relativ ungesto¨rt umlaufen (obwohl sie natu¨rlich eben-
falls allma¨hlich Bahnenergie verlieren). Bei dem gro¨ßten ist der Fall klar - adrag ist proportional
s−1, die Beschleunigung ist klein, das Partikel (oder eher ’Ko¨rper’ bei s = 1 cm) bleibt auf seiner
Bahn. Nimmt s nun ab, wa¨chst die Reibungsbeschleunigung, die Teilchen trudeln immer schneller
in Richtung Stern, bis der Bereich starker Kopplung mit Tss ≪ 1 erreicht ist. Hier geht die Re-
lativgeschwindigkeit gegen Null, aber die Reibungsbeschleunigung ist am ho¨chsten. Mathematisch
la¨ßt sich das leicht nachvollziehen: Beim U¨bergang von s = 1 cm zu s = 1µm hat ∆v um einen
Faktor von ca. 30 abgenommen, aber s ist um 4 Zehnerpotenzen verkleinert worden - adrag ∝ ∆v/s
(Epsteinfall, da ∆v sehr klein) sollte also auf das ca. 300-fache angewachsen sein. Wie la¨ßt sich
das physikalisch verstehen? Das s = 1µm - Partikel wird zwar von der Gasstro¨mung mitgenom-
men, aber das bedeutet nicht, das es keine Beschleunigung erfa¨hrt. Anders als ein Holzstu¨ck, das
in einem Fluß schwimmt, erfa¨hrt es ja nicht nur die Kraft des Mediums, in dem es sich befindet,
sondern auch noch die Anziehungskraft des Sterns. Aus Abb. 3.12 wissen wir, daß es in guter
Na¨herung auf der Keplerumlaufbahn bleibt, obwohl seine Geschwindigkeit nahezu der des Gases
entspricht, also sub-Kepler’sch ist. Damit es auf seiner Bahn bleiben kann, muß das Gas sta¨ndig
eine Kraft auf es ausu¨ben. Je kleiner das Teilchen, desto gro¨ßer ist die Differenz zwischen sei-
ner tatsa¨chlichen Umlaufgeschwindigkeit un der (ungesto¨rten) Keplergeschwindigkeit. Das kleinste
Partikel muß von dem Gas, in dem es ’schwimmt’, andauernd beschleunigt werden, damit es seine
Bahn und Geschwindigkeit beibeha¨lt. Dies entspricht der Beschleunigung, die eine feste Oberfla¨che
auf ein darauf liegendes Objekt ausu¨bt: sie unterstu¨tzt es gegen die Schwerkraft.
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Kapitel 4
Semianalytische Na¨herungslo¨sung
4.1 Einfu¨hrung
Unser Problem besteht darin, folgende Differentialgleichung zu lo¨sen:
md
d2 r
d t2
= −GmdM⋆ (1 − β)
r3
r+ Fphot + FD (4.1)
Hierzu stellen wir in diesem Kapitel ein halbanalytisches Na¨herungsverfahren vor. Wir zerlegen Gl.
4.1 in ihre radiale und azimuthale Komponente:
dvr
dt
=
v2θ
r
− v
2
K
r
[1− β − χ]− vKvr
Tsr
(4.2)
d(rvθ)
dt
= −vK
Ts
(vθ − vg) (4.3)
Dabei ist v = (vr, vθ) die Partikelgeschwindigkeit in radialen Koordinaten. χ = Fphot/FG ist das
Verha¨ltnis von photophoretischer zur Gravitationskraft. Die erste Gleichung wurde durch md di-
vidiert, so daß sie die Einheit Kraft pro Masse hat. Die zweite wurde durch md dividiert und mit
r multipliziert, wodurch sie die A¨nderung des Drehimpulses pro Masse angibt.
Wir nehmen nun an, daß die Teilchen in guter Na¨herung auf Kreisbahnen umlaufen. Die große Halb-
achse vera¨ndert sich wa¨hrend eines Umlaufs nicht erheblich. Dies bedeutet, daß η, ∆vθ/vK = (vθ−
vg)/vK , und vr/vK ≪ 1 sein mu¨ssen. Wir ko¨nnen in 4.2 und 4.3 die Na¨herung d/dt ≈ vr ∂/∂r ⇔
∂/∂t = 0 machen, da Geschwindigkeit und Drehimpuls nun nicht mehr explizit zeitabha¨ngig sind.
Unter Vernachla¨ssigung aller Terme zweiter Ordnung von η, ∆vθ/vK , und vr/vK ergibt sich aus
Gl. 4.3:
∆vθ = −Ts vr
2
(4.4)
und aus 4.2:
vK(β + χ− η) + 2∆vθ − vr
Ts
= 0 (4.5)
Und durch Einsetzen von 4.4 in 4.5:
vr =
β + χ− η
Ts + T
−1
s
vK (4.6)
Im Epstein-Bereich kann Ts ≈ Tss gesetzt werden. Tss = (4ρdsvK)/(3ρgrvT ) ist keine Funktion der
Geschwindigkeit. r(t) - der Sternabstand des Teilchens als Funktion der Zeit - kann dann aus 4.6
durch einfaches numerisches Integrieren gelo¨st werden.
Wir stellen nun zuna¨chst eine Hypothese bezu¨glich des Verhaltens der Partikel auf, dann vergleichen
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wir sie mit den aus Gl. 4.6 berechneten r(t)-Kurven. Im na¨chsten Kapitel lo¨sen wir dann die
Differentialgleichung 4.1 numerisch. Wir werden sehen, daß die numerischen Integrationsergebnisse
mit den aus 4.6 berechneten in guter Na¨herung u¨bereinstimmen.
4.2 Hypothese
Bevor wir die Berechnungsergebnisse diskutieren, u¨berlegen wir uns, welches Verhalten der Staub-
teilchen wir erwarten. Wir formulieren folgende Hypothese:
Die Teilchen wandern bis zum Abstand des Kra¨ftegleichgewichts
und verweilen dort auf Kreisbahnen.
Dies soll im Folgenden begru¨ndet werden.
Lassen wir die Photophorese außer acht, ko¨nnen wir zwei Situationen unterscheiden:
 β > η: Das Staubpartikel la¨uft langsamer um als das Gas. Es wird also sta¨ndig geschoben
und wandert deshalb nach außen.
 β < η: Es la¨uft schneller als das Gas, wird abgebremst und wandert nach innen.
Was geschieht, ist klar: Das Partikel vera¨ndert seinen Bahnradius so lange, bis β = η gilt, d.h. bis
es genau mit der gleichen Geschwindigkeit umla¨uft wie das Gas. Es befindet sich dann auf einer
stabilen Kreisbahn.
Beziehen wir die photophoretische Kraft in unsere Betrachtungen mit ein, la¨sst sich genau die
gleiche U¨berlegung anstellen.
 Unabha¨ngig davon, bei welchem Radius r0 sie gestartet werden, wandern die Partikel so lange
nach außen oder innen, bis sie die Korotationszone erreichen - d.h., bis ihre Umlaufgeschwin-
digkeit der des Gases entspricht und die Reibungskraft verschwindend gering wird. Sie laufen
dann auf Kreisbahnen um und bleiben auf diesen.
 Der Radius der Korotationszone berechnet sich aus der U¨berlegung, daß ein Staubteilchen
genau dann eine Kreisbahn beschreibt, wenn anziehende und (in seinem eigenen Bezugs-
system) abstoßende Kra¨fte sich die Waage halten. Dabei tragen wir der photophoretischen
Kraft Rechnung, indem wir die (effektive) Gravitation um sie vermindern:
aG, eff(R)− aphot(r) = aZentrip(r) = v
2(r)
r
=
v2K(r) (1 − η(r))
r
(4.7)
Im zweiten Schritt haben wir fu¨r die Umlaufgeschwindigkeit des Staubteilchens die Gasge-
schwindigkeit eingesetzt. Hieraus ergibt sich:
rstab(s) =
v2K(rstab) (1− η(rstab))
aG, eff(rstab, s)− aphot(rstab, s) (4.8)
Dies ist identisch zu
β + χ− η = 0⇐⇒ vr = 0, (4.9)
was sich wie folgt beweisen la¨ßt:
1− η
1− β − χ = 1⇒ rstab = rstab
1− η
1− β − χ (4.10)
und mit v2K/r = aG ergibt sich
40
rstab =
v2K
aG
1− η
1− β − χ (4.11)
was zu Gl. 4.8 identisch ist.
Es ist u¨brigens auch mo¨glich, die Lo¨sung von 4.8 in der Form sstab(r) zu schreiben, da die Kurven
streng monoton fallend sind. Davon werden wir in Kap. 6 Gebrauch machen, wenn wir Na¨he-
rungslo¨sungen in Form von Potenzfunktionen suchen.
In Abb. 4.1, 4.3, 4.4) sind die numerisch berechneten Lo¨sungen von Gl. 4.8 fu¨r die drei Systeme
HR 4796A, HD 141569A und Sol als Funktionen des logarithmierten Partikelradius’ aufgetragen.
Dabei wurde rstab jeweils einmal ohne photophoretische Kraft, einmal nur unter Beru¨cksichtigung
von Υwl in Gl. 3.3, und einmal unter Verwendung des kompletten Ausdrucks 3.2 berechnet.
Man sieht, daß die photophoretische Kraft eine stabilisierende Wirkung auf Partikel mit s ≥ 1mm
ausu¨bt: Ohne sie ko¨nnen nur Partikel bis zu einer gewissen, von der Dichtefunktion der Scheibe
abha¨ngigen Maximalgro¨ße auf stabilen Bahnen umlaufen - dies ist das in Abschn. 2.3.2 angespro-
chene Problem. Die Photophorese ’schiebt’ die rstab(log s)-Kurven nach oben. Benutzt man nur
den ersten Term im Nenner von 3.2, verlaufen den Kurven ab einem gewissen Partikelradius sogar
parallel zur s-Achse. Dies ist dadurch zu erkla¨ren, daß die ’geku¨rzte’ photophoretische Beschleuni-
gung 3.7 vom Partikelradius unabha¨ngig ist.
Die mit vollsta¨ndigem Kraftgesetz berechneten Kurven fallen zwar mit wachsendem s ab, tun dies
jedoch langsamer als die rstab-Kurven ohne Photophorese. Der maximale Partikelradius, bis zu
dem stabile Umlaufbahnen mo¨glich sind, wird deutlich zu gro¨ßeren Werten hin verschoben. Hier
ko¨nnte die Lo¨sung fu¨r obengenanntes Problem liegen.
In den na¨chsten Abschnitten werden wir sehen, ob sich die Kurven aus Abb. 4.1, 4.3, 4.4 durch
Berechnung der tatsa¨chlichen Sternabstand-Zeit-Kurven r(t) reproduzieren lassen.
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Abbildung 4.1: Radien stabiler Kreisbahnen
rstab(s) als Funktion des Ko¨rperradius s fu¨r
das System HR 4796A
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Abbildung 4.2: Ausschnitt von Abb. 4.1
4.3 Berechnungsergebnisse - Hypothese wird besta¨tigt
4.3.1 Integration
Wir integrieren nun u¨ber Gl. 4.6:
r(t) =
∫ t
0
β + χ− η
Ts + T
−1
s
vK dtˆ (4.12)
41
 0
 50
 100
 150
 200
 250
 300
 100  1000  10000  100000  1e+06
r s
ta
b 
/ A
U
s / µm
rstab als Funktion des Partikelradius s (HD 141569A)
Photophorese (vollst.)
Photophorese (1. Term)
Ohne Phot.
Abbildung 4.3: rstab(s) fu¨r HD 141569A
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Abbildung 4.4: rstab(s) fu¨r den SN
Das Integral kann numerisch problemlos berechnet werden. Um zu ermitteln, ob und wenn ja, wie
sich die Umlaufbahnen von Staubpartikeln unter Einwirkung der photophoretischen Kraft a¨ndern,
berechnen wir sie zuerst ohne, dann mit Photophorese. Abb. 4.5 zeigt die resultierenden r(t)-
Kurven fu¨r das System HR 4796A mit und ohne photophoretischer Kraft. Man erkennt sofort, daß
die Photophorese die Stabilita¨tsradien deutlich vergro¨ßert.
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Abbildung 4.5: Sternabstand r(t) als Funktion der Zeit fu¨r das System HR 4796A fu¨r vier un-
terschiedliche Partikelradien. Man erkennt, daß die Stabilita¨tsradien durch die Photophoretische
Kraft nach außen geschoben werden.
Die Zeit, die die Meteoroide beno¨tigen, um stabile Umlaufbahnen zu erreichen, liegt fu¨r die be-
trachteten Meteoroide und den Anfangsradius r(t = 0) = 5AU bei ∼ 104 Jahren - sie ist also um
rund zwei Gro¨ßenordnungen kleiner als das Systemalter. In Kapitel 6 werden wir noch genauere
Zeitskalenuntersuchungen anstellen.
Der Stabilita¨tsabstand vom Stern ist, wie erwartet, ausschließlich eine Funktion des Ko¨rperradi-
us. Er ha¨ngt nicht von der anfa¨nglichen Umlaufbahn ab - siehe Abb. 4.6. Im na¨chsten Kapitel -
numerische Integration der Bewegungsgleichung - werden wir sehen, daß dies auch gilt, wenn die
Anfangsbahnen unterschiedliche Exzentrizita¨ten haben, da sie rasch von der Gasreibung zirkulari-
siert werden.
4.3.2 Vergleich mit Hypothese
Wir mo¨chten nun die Berechnungsergebnisse mit unserer Hypothese aus Abschn. 4.2 vergleichen.
Dazu tragen wir die durch Integration von 4.12 ermittelten Stabilita¨tsradien in die aus Gl. 4.8 be-
rechneten rstab(s)-Diagramme ein. Abb. 4.7, 4.8 und 4.9 zeigen die Ergebnisse fu¨r die drei Modelle.
Die Hypothese wird offensichtlich besta¨tigt - die Stabilita¨tspunkte liegen auf den Kurven.
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Abbildung 4.6: Ein Ko¨rper mit dem Radius s = 1mm startet bei unterschiedlichen Sternabsta¨nden.
Der Endzustand - Kreisbahn mit Radius r = 3.57AU - ha¨ngt nicht von der Anfangsbahn ab.
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Abbildung 4.7: U¨berlagerung der aus 4.8 berechneten rstab(s)-Kurven mit den durch semianalyti-
sche Integration der Bewegungsgleichung gewonnenen Radien fu¨r HR 4796A
Fu¨r wachsendes s gehen die Stabilita¨tsradien gegen Null. Wir stellen uns die Frage, ab welchem
Ko¨rperradius die stabile Kreisbahn so nahe am Stern liegt, daß der Meteoroid verdampft und
deshalb zur Planetenbildung nicht mehr beitragen kann. Wir u¨bernehmen die kritische Temperatur,
bei der vollsta¨ndige Evaporation stattfindet, von Lissauer und de Pater (siehe [50], Abschn. 12.4.3,
S. 450): Tkrit = 2000K. Mit Gl. 2.30 ergeben sich hieraus die kritischen Bahnradien rkrit und durch
Lo¨sen von Gl. 4.8 entsprechend die kritischen Partikelradien skrit.
HR 4796A HD 141569A Sol
rkrit/AU 0.088 0.091 0.019
skrit(mit Photophorese) 13.2 cm 2.14m 8.34 km (!)
skrit(ohne Photophorese) 5.3mm 6.5mm 1.2mm
Die Unterschiede zwischen kritischen Partikelgro¨ßen mit und ohne Photophorese sind enorm! Am
gro¨ßten sind sie im Fall des Solaren Nebels (∼ 7 Zehnerpotenzen !). Dies liegt natu¨rlich daran, daß
die Gasdichte des Kyoto-Modells sehr hoch, die Sonnenleuchtkraft aber im Vergleich mit den beiden
anderen Systemen relativ niedrig ist. Daher erfahren die Partikel nur einen geringen Strahlungs-
druck, der sie gegen die Gasreibung unterstu¨tzt. Der hohe Druck sorgt aber fu¨r eine a¨ußerst starke
photophoretische Kraft. Man kann sagen, daß Systeme wie der MMSN (schwache Leuchtkraft, ho-
he Gasdichte) Photophorese-dominiert sind, wa¨hrend Systeme wie HR 4796A (hohe Leuchtkraft,
niedrige Gasdichte) Strahlungsdruck-dominiert sind.
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Abbildung 4.8: Entsprechend fu¨r HD 141569A
 0
 20
 40
 60
 80
 100
 10  100  1000  10000  100000  1e+06  1e+07  1e+08
r s
ta
b 
/ A
U
s / µm
rstab als Funktion des Partikelradius s (Solarer Nebel)
rstab(s) hypothetisch
Durch Integr. der Bewegungsgl.
Abbildung 4.9: Entsprechend fu¨r den SN
Wir ermitteln nun, in welchem Gro¨ßenintervall die Photophorese zur Beschreibung der Dynamik
u¨berhaupt beru¨cksichtigt werden sollte. Wie wir schon im vorigen Kapitel erschlossen haben, do-
miniert sie in einem gewissen intermedia¨ren Gro¨ßenbereich, da weder sehr kleine, noch sehr große
Ko¨rper von ihr nennenswert beeinflußt werden. Die Obergrenze stimmt dabei gro¨ßenordnungsma¨ßig
mit der der Gasreibungskraft u¨berein.
Das Kriterium fu¨r die Gro¨ßenuntergrenze smin der Photophorese ist einfach zu finden: es ist iden-
tisch mit dem Punkt, in dem die ohne Photophorese berechnete rstab(s)-Kurve von der mit Photo-
phorese berechneten abzweigt (erster Gabelungspunkt links oben in Abb. 4.1 - 4.4). Das Kriterium
fu¨r die Gro¨ßenobergrenze ist schwieriger zu definieren, da sich die Stabilita¨tsradien in diesem Be-
reich zwar stark unterscheiden, die tatsa¨chlich von den Ko¨rpern durchlaufenen Bahnen aber u¨ber
lange Zeit hinweg u¨bereinstimmen, da die photophoretische Beschleunigung sehr niedrig ist. Als
praktisches Arbeitskriterium definieren wir:
Die Obergrenze des Partikelgro¨ßenbereichs, in dem die Photophorese dominiert, ist
der Ko¨rperradius smax, bei dem sich die Bahnkurven zweier bei r0 = 10AU gestarteter
Ko¨rper nach 3× 106 yrs um weniger als 10−3AU unterscheiden.
Damit ergeben sich die Gro¨ßenintervalle zu:
HR 4796A HD 141569A Sol
smin 300µm 146µm 19µm
smax 1m 160m 4 km
Wie zu erwarten, ist das Intervall bei HR 4796A am kleinsten (∼ 4 Zehnerpotenzen), bei Sol am
gro¨ßten (∼ 8 Zehnerpotenzen).
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Kapitel 5
Numerische Integration der
Bewegungsgleichung
5.1 Einfu¨hrung
Wir lo¨sen nun die Differentialgleichung 4.1 numerisch und vergleichen die Ergebnisse mit denen
des halbanalytischen Verfahrens aus dem vorigen Abschnitt.
Hierzu benutzen wir den numerischen RADA-Integrator. Er lo¨st himmelsmechanische Probleme
mit beliebigem Kraftgesetz. Eingangswerte sind entweder Ort und Geschwindigkeit, oder aber die
Bahnelemente zum Zeitpunkt t = 0. Ausgegeben werden r, r˙ sowie die (oskulierenden) Bahnele-
mente im Laufe der Zeit.
Bei der Herleitung der Gleichung 4.6 machten wir die Annahme, daß die Meteoroide den Stern
stets in guter Na¨herung auf Keplerkreisbahnen umlaufen, und die Bahnparameter sich wa¨hrend
eines einzelnen Umlaufs nur unwesentlich a¨ndern. Um die Gleichung 4.6 in einen expliziten Aus-
druck zu verwandeln, ersetzten wir die Stopzeit TS durch die subsonische Stopzeit TSS, was nur
im Epsteinbereich (v ≪ vT) ein gute Na¨herung darstellt. Diese Einschra¨nkungen sind nun nicht
mehr notwendig. Insbesondere ko¨nnen wir mit dem numerischen Algorithmus Bahnen mit beliebi-
ger Exzentrizita¨t berechnen. Die Abweichungen der numerisch berechneten Kurven r(t) von den
halbanalytisch ermittelten werden ein Maß dafu¨r sein, wie gut die hinter der Herleitung von 4.6
steckenden Annahmen waren.
Um die Bewegungsgleichung numerisch zu lo¨sen, mu¨ssen die Anfangsbedingungen r(t = 0), r˙(t = 0)
bekannt sein. Wir gehen davon aus, daß die Partikel nicht aus dem Urnebel stammen, sondern se-
kunda¨r von Planetesimalen emittiert wurden: Sie starten auf Kreisbahnen mit der Keplergeschwin-
digkeit vK =
√
GM⋆/r. Wie wir allerdings schon im vorigen Abschnitt gesehen haben, ist dies
unwesentlich - dank Reibungskraft ’vergisst’ das System die Anfangsdaten, das Langzeitverhalten
ist von Ort und Geschwindigkeit zum Zeitpunkt t = 0 nicht abha¨ngig.
5.2 Simulation - Vergleich mit halbanalytischen Ergebnis-
sen
Wir vergleichen nun die rein numerisch berechneten r(t)-Kurven mit den halbanalytisch ermittel-
ten. In Abb. 5.1 sind mit beiden Methoden berechnete u¨berlagert (fu¨r das System HR 4796A). Man
beobachtet, daß sie am sta¨rksten voneinander abweichen, wenn die Radialgeschwindigkeit r˙ = vr
am gro¨ßten ist. Dies ist nicht erstaunlich, da die Abweichung von der Kreisbahn dann maximal ist.
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Beim Erreichen der Stabilita¨tsradien fallen die Bahnen wieder zusammen, da die Gleichgewichts-
bedingung β + χ− η = 0 identisch ist mit FG,eff − Fph − Fzentrip = 0 ∧ vθ = vg.
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Abbildung 5.1: Vergleich halbanalytisch berechneter r(t)-Kurven mit numerisch berechneten. (Mo-
dell: HR 4796A)
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Abbildung 5.2: Zeitliches Abklingen der Exzentrizita¨ten der Bahnen von Partikeln mit Radius
s = 1mm (rt=0 = 10AU)
Ein interessantes Verhalten, das sich mit dem halbanalytischen Verfahren nicht reproduzieren la¨ßt,
da es auf stark elliptischen Bahnen beruht, zeigen die kleinsten Partikel (s ≤ 20µm). Sie fu¨hren
geda¨mpfte Oszillationen um ihre Stabilita¨tsabsta¨nde am Rand der Gasscheibe aus. Dies liegt daran,
daß die Exzentrizita¨t der Umlaufbahnen, sobald der Scheibenrand erreicht wird, zuna¨chst anwa¨chst.
Die Partikel beschreiben also Ellipsen, deren Apoastron und Periastron außerhalb bzw. innerhalb
der Gasscheibe liegen. Jedesmal wenn das Teilchen das Periastron durchla¨uft, da¨mpft die Gasrei-
bung die Exzentrizita¨t, daher nehmen die Schwingungen mit der Zeit ab.
Die Erho¨hung der Exzentrizita¨t nach Erreichen des Scheibenrandes beruht auf folgendem Mecha-
nismus (siehe [80]): Bei sehr kleinen Partikeln liegt starke Kopplung vor, d.h. sie werden vom Gas
mitgenommen. Am Rand der Gasscheibe fa¨llt die Dichte rasch ab, daher kommt die Reibungskraft
plo¨tzlich zum Erliegen, wenn das Teilchen rout erreicht. Es wird auf eine Kepler’sche Ellipsenbahn
mit der Exzentrizita¨t e = (β − η)/(1 − β) katapultiert (fu¨r die kleinen Partikel, die den a¨ußeren
Rand der Gasscheibe erreichen, ist die Photophorese vernachla¨ssigbar). Jedesmal, wenn es das Pe-
rizentrum seiner Bahn durchla¨uft, erha¨lt es einen leichten ’Ru¨ckenstoß’ von der Gasreibungskraft,
da β ≪ η gilt. Dadurch wandert das Perizentrum langsam nach außen. Die Exzentrizita¨t vera¨ndert
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sich dabei so, daß im Perizentrum immer e = (β−η)/(1−β) erfu¨llt ist und die Teilchengeschwindig-
keit somit der Gasgeschwindigkeit entspricht. Da η mit r anwa¨chst, sinkt die Exzentrizita¨t immer
weiter, bis das Teilchen eine Kreisbahn beschreibt (e = 0). Die Dichte nimmt nach außen hin ab
- daher geht die Da¨mpfung immer langsamer vonstatten. Die zeitliche Entwicklung von großer
Bahnhalbachse und Exzentrizita¨t zweier Teilchen mit s = 8µm und s = 100µm ist in Fig. 7 in [80]
(p. 998) dargestellt.
Im inneren Bereich der Gasscheibe werden die Teilchenbahnen jedoch schnell zirkularisiert. Abb.
5.2 zeigt den zeitlichen Verlauf der Exzentrizita¨ten von urspru¨nglich auf einer stark elliptischen
Bahnen umlaufenden Teilchen mit s = 1mm. Man kann sich vorstellen, daß sie von Ko¨rpern mit
den Eigenschaften langperiodischer Kometen emittiert wurden.
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Kapitel 6
Interpretation der Ergebnisse
6.1 Freiheitsgrade
In diesem Kapitel wollen wir anhand der bisher gewonnenen Erkenntnisse untersuchen, welches kol-
lektive Verhalten ein scheibenfo¨rmiges Ensemble von Meteoroiden im Orbit um einen Stern unter
Einwirkung aller betrachteten Kra¨fte aufweisen wird. Dabei vernachla¨ssigen wir Wechselwirkungen
zwischen den Ko¨rpern - insbesondere sollen keine Agglomerations-/Fragmentationsprozesse statt-
finden.
Das Verhalten der zirkumstellaren Staubscheiben la¨ßt sich prinzipiell nach zwei Kriterien untersu-
chen:
 Nach der ra¨umlichen Verteilung, daß sich einstellt, nachdem alle Ko¨rper ihre stabile Umlauf-
bahn erreicht haben. Diese Information ist vollsta¨ndig in der Funktion rstab(s) enthalten.
 Nach der zeitlichen Dynamik, die beschreibt, wie sich das System zu seiner Stabilita¨tsvertei-
lung hinentwickelt. Wir erhalten sie, indem wir die Bewegungsgleichung lo¨sen.
Zuerst werden wir den ersten Punkt untersuchen, und uns u¨berlegen, wie die Systemparameter
(Sternleuchtkraft/-masse, Gasdichteverlauf, Scheibengro¨ße) sich auf die stabile Materieverteilung
auswirken. Dann untersuchen wir das zeitliche Verhalten - wir mo¨chten wissen, wie sich die Staub-
scheiben zum Gleichgewichtszustand hinentwickeln.
6.2 Stabile Materieverteilung
6.2.1 Approximation durch Potenzfunktionen
Wir wollen nun untersuchen, wie sich die Systemparameter auf den Verlauf der Kurven rstab(s)
auswirken. Hierzu leiten wir zwei Potenzfunktionen her, die den Kurvenverlauf fu¨r kleine und große
Partikelradien s anna¨hern.
Fu¨r kleine Radien la¨ßt sich χ schreiben als (siehe Gl. 3.10):
χ = Z(Υwl)×
( r
1AU
)q
(6.1)
Entsprechende Ausdru¨cke fu¨r β und η lauten:
β = B ×
(
s
1µm
)−1
(6.2)
und
η = E ×
( r
1AU
)1/2
(6.3)
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Die Gleichung fu¨r rstab(s) la¨ßt sich schreiben als:
β + χ− η = 0 (6.4)
Durch Einsetzen von 6.1 - 6.3 in 6.4 erha¨lt man eine Gleichung, die sich explizit nach s auflo¨sen
la¨ßt:
sstab, small(r)
1µm
=
B
E × (r [AU])1/2 −Z(Υwl) × (r [AU])q
(6.5)
Diese Formel erlaubt es also, zu jedem vorgegebenen Sternabstand r den Radius der Ko¨rper, die
bei diesem Abstand auf stabilen Kreisbahnen umlaufen, zu berechnen.
Entsprechend la¨ßt sich fu¨r große Ko¨rperradien χ schreiben als:
χ = Z(Υrad)×
( r
1AU
)q+3/2 ( s
1µm
)−1
(6.6)
woraus sich, wie oben, ableiten la¨ßt:
sstab, large(r)
1µm
=
B × (r [AU])−1/2 + Z(Υrad) × (r [AU])q+1
E (6.7)
Vernachla¨ssigt man die Photophorese (Z(Υwl) = Z(Υrad) = 0), so fallen die beiden Kurven zu-
sammen: sstab, small = sstab, large.
Abb. 6.1 - 6.4 zeigen, wie die Kurven rstab(s) durch 6.5 und 6.7 approximiert werden. Wir erkennen
drei Bereiche:
 Der a¨ußere Bereich, in dem die rstab(s)-Kurve nach links abknickt, weil die Gasdichte rasch
abfa¨llt. Dieser Abschnitt kann natu¨rlich nicht von der Potenzfunktion wiedergegeben werden,
da die Abbruchfunktion A(r) in die Berechnung von χ(r) nicht mit eingegangen ist (dies ist
auch die Voraussetzung fu¨r die explizite Auflo¨sbarkeit von sstab(r)). Fu¨r r ≥ rout entspricht
der Verlauf von Gl. 6.5 dem Verlauf von rstab(s), wenn man das reine Hayashi-Modell (ohne
Abbruchterm) benutzt.
 Der Υwl-dominierte Bereich, in dem Gl. 6.5 den Kurvenverlauf approximiert. Hier ist es
mo¨glich, in der photophoretischen Kraft 3.2 alle Terme bis auf Υwl zu vernachla¨ssigen, wie
in der Arbeit von Krauss und Wurm ([39]).
 Der Υrad-dominierte Bereich, in dem Gl 6.7 den Kurvenverlauf approximiert. In diesem Ab-
schnitt ko¨nnen in der photophoretischen Kraft alle Terme bis auf Υrad vernachla¨ssigt werden.
Zwischen dem zweiten und dritten Abschnitt existiert ein Intervall, in dem weder 6.5 noch 6.7 die
Kurve mit hinreichender Genauigkeit zu approximieren vermo¨gen. Hier sind im Nenner von 3.2
bzw. 3.3 die ersten beiden Terme anna¨hernd gleich groß - man vergleiche auch Abb. 3.2 - 3.4. Bei
HD 141569A und dem SN ist der Zwischenabschnitt ziemlich groß, bei HR 4796A hingegen kaum
vorhanden. Wie ist dies physikalisch zu interpretieren?
6.2.2 Physikalische Interpretation
Wie die Systemparameter den Kurvenverlauf beeinflussen, kann man sich am einfachsten klar-
machen, indem man die einzelnen Parameter (Leuchtkraft, Gasdichte) unabha¨ngig voneinander
vera¨ndert.
Abb. 6.5 zeigt die Kurven zu mehreren fiktiven Systemen, deren Gasdichteverlauf dem SN ent-
spricht, deren Leuchtkraft aber das 5, 10 und 20 - fache des solaren Wertes hat. Wie man deutlich
sieht, wird die Approximation durch Gl. 6.5 umso schlechter, je ho¨her die Leuchtkraft ist. Dies
liegt daran, daß Υrad ∝ T 4 ist - mit wachsender Leuchtkraft (und damit ho¨herer Temperatur) wird
49
 0
 20
 40
 60
 80
 100
 10  100  1000  10000  100000  1e+06
r 
/ A
U
s / µm
Approximation der Kurve rstab(s) durch Potenzfkt. (HR 4796A)
rstab(s)
sstab, small(r)
sstab, large(r)
Abbildung 6.1: Approximation von rstab(s)
durch 6.5 und 6.7 fu¨r HR 4796A
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Abbildung 6.2: Ausschnitt von Abb. 6.1
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Abbildung 6.3: Entsprechend fu¨r HD 141569A
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Abbildung 6.4: Entsprechend fu¨r den Solaren
Nebel
Υrad immer fru¨her zum dominanten Term im Nenner von Gl. 3.3. Der Bereich, in dem 6.5 eine
gute Na¨herung darstellt, schrumpft zusammen.
In Abb. 6.6 sind die Kurven zu einer Gruppe hypothetischer Systeme mit Sonnenleuchtkraft, aber
20, 2 und 0.1-facher MMSN-Gasdichte zu sehen (man kann sich den Solaren Nebel zu verschiede-
nen Zeitpunkten der ’Clearing Stage’ vorstellen). Es ist leicht zu verstehen, daß die Kurven hierbei
zu immer kleineren r-Werten hin sinken: Da die photophoretische Kraft als Ganzes dem Druck
proportional ist, nimmt sie mit sinkender Dichte ab.
Auffa¨llig ist, daß im Fall variabler Leuchtkra¨fte mit wachsendem Partikelradius s die Kurven
sstab, large zusammenlaufen. Genauso laufen im Fall vera¨nderlicher Gasdichten mit kleiner wer-
dendem Radius s (und damit anwachsendem Sternabstand) die Kurven sstab, small zusammen. Dies
kann folgendermaßen erkla¨rt werden: Fu¨r kleine Sternabsta¨nde r gilt:
sstab, large(r → 0)
1µm
≈ Z(Υrad) × (r [AU])
q+1
E (6.8)
da q < −1/2 ist. Es gelten die Proportionalita¨ten Z(Υrad) ∝ L1/4⋆ und E ∝ L1/4⋆ , woraus sofort
sstab, large(r → 0) ∝ L0⋆ folgt.
Hingegen gilt fu¨r große r, da q < 0:
sstab, small(r →∞)
1µm
≈ BE × (r [AU])1/2 (6.9)
Da B von der Gasdichtefunktion vollsta¨ndig unabha¨ngig ist, und E nur vom Exponenten q, nicht
aber vom Betrag der Gasdichte abha¨ngt, muß gelten sstab, small(r →∞) ∝ ρ00. Dies gilt auch, wenn
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Abbildung 6.5: rstab(s)-Kurven fu¨r drei fiktive
Systeme mit Solarem Gasdichteverlauf, aber
5-, 10- und 20-facher Sonnenleuchtkraft. Man
beachte das Ku¨rzerwerden des ’Sattels’ (dieser
wird durch die s-Unabha¨ngigkeit von Υwl her-
vorgerufen) und das Schlechterwerden der Ap-
proximation des linken oberen Teils der Kurve
durch 6.5 mit steigender Leuchtkraft.
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Abbildung 6.6: Entsprechende Kurven fu¨r fik-
tive Systeme mit Sonnenleuchtkraft, aber 0.1,
0.01 und 0.001-facher Dichte des Solaren Ne-
bels.
man statt die Na¨herungsformeln zu benutzen den tatsa¨chlichen Verlauf von rstab(s) einschließlich
Abbruchfunktion am Scheibenrand berechnet, da die Photophorese fu¨r sstab → 0 ⇔ rstab → ∞
unbedeutend wird.
Bei HR 4796A ist die Leuchtkraft hoch (20L⊙) und die Dichte gering (∼ 2 × 10−4 ρMMSN). Hier
fehlt der Mittelbereich vollsta¨ndig, die Kurve kann u¨berall ziemlich gut von den beiden Funktio-
nen approximiert werden. Dies liegt daran, daß die photophoretische Kraft aufgrund der niedrigen
Dichte insgesamt so schwach ist, daß sie erst im Bereich von Υrad u¨berhaupt eine Rolle spielt.
Daher fehlt der Υwl-dominierte Abschnitt - insbesondere ist der von der s-Unabha¨ngigkeit von Υwl
hervorgerufene ’Sattel’ (der beim SN deutlich erkennbare flach verlaufende mittlere Abschnitt)
nicht vorhanden.
Auch bei HD 141569A fehlt der Sattel, es existiert aber ein Bereich, in dem keine der beiden Kur-
ven rstab(s) gut approximiert. Auch hier wird die Photophorese erst bei relativ großen Ko¨rpern zur
dominierenden Kraft (ca s = 300µm). Sie ist zwar noch stark genug, daß Υwl einen nennenswerten
Beitrag leisten kann, aber zu schwach, um das asymptotische Verhalten von 6.5 im tatsa¨chlichen
Kurvenverlauf auftauchen zu lassen.
Man beachte, daß die beiden Approximationskurven die tatsa¨chliche Kurve von oben her begren-
zen: der reale Stabilita¨tsradius ist immer geringer als der na¨herungsweise berechnete, weil der
wirkliche Betrag der photophoretischen Kraft immer kleiner ist als der mit nur einem von beiden
Nennertermen berechnete.
6.3 Entwicklung von Staubscheiben
6.3.1 Materiegu¨rtel
Welche Konsequenz hat der Verlauf der rstab(s)-Kurven fu¨r die Materieverteilung in zirkumstella-
ren Staubscheiben? Die 1. Ableitung der Kurve ist ein Maß fu¨r die Fla¨chendichte der Meteoroide,
nachdem diese ihre jeweiligen Stabilita¨tsbahnen erreicht haben: Je flacher die Kurve verla¨uft, desto
ho¨her ist die Dichte. Wir erwarten also, daß sich zwei Gu¨rtel hoher Fla¨chendichte einstellen: Der
erste, a¨ußere im Bereich des ’Sattels’, d.h. dem Abschnitt der Kurve, der aufgrund der Gro¨ßenu-
nabha¨ngigkeit von Υwl bzw. dem daraus resultierenden Grenzwertverhalten der Funktion 6.5 ein
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Plateau ausbildet (beim Solaren Nebel). Die zweite Verdichtungszone tritt in unmittelbarer Na¨he
des Sterns auf, hervorgerufen durch das asymptotische Verhalten von 6.7 (bei allen Systemen). Sie
wird nach innen hin nur durch die Evaporationszone (T > 2000K) begrenzt.
Es existiert noch ein weiterer Verdichtungsgu¨rtel am Rand der Gasscheibe. Er wird durch den Dich-
teabbruchterm A(r) in 2.31 erzeugt, dessen Parameter unmittelbar an die beobachteten Strukturen
um HR 4796A und HD 141569A angepaßt sind. Dieser Bereich wird jedoch durch die Photophorese
nicht beeinflußt und soll daher hier nicht beru¨cksichtigt werden.
Die inneren ’photophoretischen Materiegu¨rtel’ sind u¨brigens im Vergleich mit den a¨ußeren ’Schei-
benrandgu¨rteln’ außerordentlich dicht, da die Kurve rstab(s) in ihrem Bereich wesentlich flacher
verla¨uft, und das Material daher sta¨rker konzentriert wird.
Folgende Tabelle faßt die Abmessungen der Gu¨rtel zusammen:
HR 4796A HD 141569A Sol
A¨ußerer Gu¨rtel — — 25AU− 30AU
Innerer Gu¨rtel < 3AU < 15AU < 10AU
Und die entsprechenden Partikelradien:
HR 4796A HD 141569A Sol
A¨ußerer Gu¨rtel — — 100µm− 1 cm
Innerer Gu¨rtel > 1mm > 1mm > 10 cm
6.3.2 Masseverteilung im Laufe der Zeit
Abb. 6.7 - 6.10 zeigen die zeitliche Entwicklung einer urspru¨nglich auf eine Fla¨chenanzahldichte
ΣN = 1 normierten Scheibe von Meteoroiden. Wir benutzen dabei das Modell des Solaren Nebels,
um die Entstehung des a¨ußeren Materiegu¨rtels beobachten zu ko¨nnen. Die Ko¨rperradien wurden
logarithmisch a¨quidistant im Bereich 300µm− 3m gewa¨hlt.
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Abbildung 6.7: Eine anfa¨nglich gleichfo¨rmige
Fla¨chenbelegung (normiert auf 1) aus Meteo-
roiden unterschiedlicher Gro¨ße nach 1000 Jah-
ren. Jedes Maximum wird von Partikeln eines
bestimmten Radius gebildet. Die Radien sind
logarithmisch a¨quidistant gewa¨hlt und neh-
men von links nach rechts ab.
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Abbildung 6.8: Verteilung nach 5000 Jahren
Wie man sieht, sammeln sich die Meteoroide im Laufe einiger zehntausend Jahre auf ihren jeweiligen
Stabilita¨tsorbits an, wodurch in der Dichteverteilung ΣN(r, t) scharfe Maxima entstehen. Sehr gut
kann man die Entstehung der beiden Materiegu¨rtel beobachten: Bei r < 10AU und 25AU < r <
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Abbildung 6.9: Verteilung nach 4×104 Jahren
 0
 20
 40
 60
 80
 100
 120
 140
 0  5  10  15  20  25  30
Σ N
r / AU
Staubverteilung (Solarer Nebel) : t = 100 000 yr
3 m
30 cm
3 cm 3 mm
ΣN (105 yrs)
Abbildung 6.10: Verteilung nach 1× 105 Jah-
ren
30AU liegen die Maxima wesentlich dichter beeinander als im Intervall dazwischen. Dabei beno¨tigt
der a¨ußere Materiegu¨rtel zu seiner Entstehung wesentlich la¨nger: Wa¨hrend der innere bereits nach
4 × 104 Jahren seine endgu¨ltige Struktur angenommen hat, ist die Entwicklung des a¨ußeren auch
nach 1 × 105 Jahren noch nicht abgeschlossen - d.h. das Material ist noch nicht vollsta¨ndig in die
Stabilita¨tszonen gewandert.
6.4 Zeitskalen und Geschwindigkeiten
Wie wir im letzten Abschnitt gesehen haben, beno¨tigen Meteoroide unterschiedlicher Gro¨ße sehr
verschiedene Zeiten, um sich auf ihren Stabilita¨tsbahnen zu sammeln. Die Kurven in Abb. 6.11 zei-
gen die Zeiten, die eine 30 AU große Materiescheibe aus Ko¨rpern bestimmter Gro¨ße braucht, um
sich zu einem du¨nnen Ring (Breite ≤ 10−3AU) zusammenzuziehen, in Abha¨ngigkeit vom Radius
der Ko¨rper.
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Abbildung 6.11: Die Zeit, die eine 30 AU große Materiescheibe braucht, um sich zu einem schmalen
Ring zuasmmenzuziehen, als Funktion des Radius der Partikel, aus denen sie besteht.
Es fa¨llt sofort auf, daß die Kurven je zwei Maxima und zwei Minima besitzen (bei dem Sola-
ren Nebel liegt das erste Maximum außerhalb des Diagramms). Der Verlauf la¨ßt sich am besten
verstehen, wenn man von großen s-Werten herkommt. Sehr große Ko¨rper (s > 10 cm) verlieren
a¨ußerst langsam Bahnenergie, da die Reibungskraft sie nur geringfu¨gig abbremst. Daher wachsen
alle Kurven zum rechten Rand des Diagramms hin stark an. Verringert man den Partikelradius,
steigt die Wirkung der Gasreibung rasch an, die Partikel wandern schneller zu ihrer Stabilita¨ts-
53
bahn, das erste Minimum entsteht. Bei noch kleineren Radien verlagern sich die Stabilita¨tsbahnen
zu gro¨ßeren Sternabsta¨nden hin, so daß die beno¨tigte Zeit wieder anwa¨chst. Ab einem gewissen,
systemabha¨ngigen Partikelradius wird aber die Wirkung des Strahlungsdrucks auf die Partikel so
stark, daß ihre erho¨hte Migrationsgeschwindigkeit das nach-außen-Wandern des Stabilita¨tsradius
kompensiert, die Sammlungszeitdauer erneut absinkt und das zweite Minimum (das erste von links)
entsteht. Schließlich aber gewinnt das Anwachsen von rstab(s) die Oberhand u¨ber die erho¨hte Mi-
grationsgeschwindigkeit, die Zeit steigt wieder an. Dabei wird der Anstieg ab einem gewissen s
flacher (bei HR 4796A gut zu beobachten: s ≈ 10µm), da der Rand der Gasscheibe erreicht wird
und rstab(s) daher langsamer wa¨chst.
Gut zu beobachten ist, wie sich mit sinkender Gasdichte (Sol → HR 4796A) das erste Maximum
(das rechte) zu kleineren Partikelradien hin verschiebt. Dies liegt daran, daß die Bremswirkung
des Gases mit sinkender Dichte abnimmt. Die Lage des ersten Maximums hingegen wird von der
Sternleuchtkraft beeinflußt. Je ho¨her die Leuchtkraft, und damit der Strahlungsdruck, desto ra-
scher sinkt die Kurve wieder ab, und umso weiter rechts liegt das Maximum. Dabei liegt das
Maximum von HD 141569A bei einem geringfu¨gig kleineren s-Wert als das von HR 4796A, obwohl
die Leuchtkraft von HD 141569A etwas ho¨her ist, da seine Gasdichte langsamer abfa¨llt (q = −2.25
statt q = −2.75).
Man bemerke, daß fu¨r r < rmax die Zeitskalen von HR 4796A und HD 141569A wesentlich ku¨rzer
sind als die gescha¨tzten Alter der beiden Sterne (einige Millionen Jahre). Die Staubscheiben haben
also mehr als genug Zeit, um den Gleichgewichtszustand zu erreichen.
Die bei der Migration der Ko¨rper auftretenden maximalen Radialgeschwindigkeiten sind in Abb.
6.12 u¨ber dem Ko¨rperradius aufgetragen. Bei der Simulation starteten die Ko¨rper von r = 30AU.
Man sieht, daß die maximal erreichten Geschwindigkeiten bei ∼ 1000m s−1 liegen (HR 4796A). Da-
bei nehmen die Maximalgeschwindigkeiten kleiner Partikel (s < 100µm) mit wachsender Gasdichte
stark ab. Bei großen (s ≥ 1 cm) kehrt sich das Verha¨ltnis um, da diese Ko¨rper nach innen driften
und ihre dabei erreichte Geschwindigkeit mit der Dichte anwa¨chst. Die Geschwindigkeitsminima
entstehen dort, wo rstab(s) ≈ 30AU gilt, da die Partikel dann keine radiale Migration ausfu¨hren.
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Abbildung 6.12: Maximale Radialgeschwindigkeiten bei r = 30 AU gestarteter Partikel. Die Kurven
wurden bis s = skrit gezeichnet.
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Kapitel 7
Diskussion
7.1 Zusammenfassung
In dieser Arbeit wurde untersucht, wie sich die photophoretische Kraft auf die Dynamik zirkum-
stellarer Staub- und Tru¨mmerscheiben auswirkt. Dazu haben wir zuerst die Gro¨ßenordnungen der
verschiedenen wirkenden Kra¨fte - Gravitation, Strahlungsdruck, Gasreibung, Photophorese - mit-
einander verglichen. Wir sind zu dem Schluß gekommen, daß die Photophorese fu¨r Ko¨rper in einem
gewissen Gro¨ßenintervall nicht vernachla¨ssigt werden darf. Anschließend haben wir eine Hypothese
bezu¨glich des Verhaltens der Meteoroide aufgestellt und eine implizite Formel (Gl. 4.8) fu¨r den
Stabilita¨tsradius abgeleitet. Wir haben das zeitliche Verhalten der Ko¨rper mit zwei verschiedenen
Methoden (halbanalytisch und numerisch) berechnet und dadurch die Hypothese besta¨tigt.
Ferner haben wir untersucht, wie eine scheibenfo¨rmige Verteilung von Ko¨rpern von der Photopho-
rese (und den anderen Kra¨ften) beeinflußt wird. Dabei konnten wir drei wichtige Effekte feststellen:
Stabilisierung
Mit photophoretischer Kraft ist der Radius der stabilen Kreisbahn rstab(s) fu¨r Ko¨rper eines be-
stimmten Radius s in gro¨ßer als ohne sie. Dadurch ko¨nnen auchMeteoroide im kritischen Zentimeter/Meter-
Bereich la¨ngerfristig u¨berleben.
Sortierung
Der Stabilita¨tsradius ist eine Funktion der Ko¨rpergro¨ße - die Meteoroide werden gro¨ßenabha¨ngig
sortiert. Kleinere wandern weiter nach außen, gro¨ßere halten sich na¨her beim Stern auf. Dieser
Effekt ist auch ohne Photophorese pra¨sent, aber die Kurve rstab(s) verla¨uft dann ’tiefer’, d.h. die
Stabilita¨tsradien sind kleiner.
Verdichtung und Gu¨rtelbildung
Je flacher die Kurve rstab(s) verla¨uft, desto sta¨rker wird das zirkumstellare Material konzentriert.
Je nach den Systemparametern bilden sich zwei bis drei Gu¨rtel besonders hoher Fla¨chendichte aus.
Der a¨ußerste verla¨uft bei r ≥ routAU und wird durch den raschen Dichteabfall am Rande des
Systems verursacht - er ist unabha¨ngig von der Photophorese und wurde von Takeuchi und Arty-
mowicz in [80] diskutiert.
Der zweite entsteht nur bei geringen Sternleuchtkra¨ften (L⋆ ≤ 2.5L⊙) und resultiert aus der Par-
tikelgro¨ßenunabha¨ngigkeit von Υwl. Damit er entstehen kann, darf Υrad erst bei relativ großen
Partikeln Bedeutung erlangen, weswegen die Temperatur (bzw. Sternleuchtkraft) nicht zu hoch
sein darf. Seine Lage ha¨ngt vom Dichteverlauf in der Gasscheibe ab. Im Solaren Nebel befindet er
sich zwischen 25 und 30 AU (∼ Neptunbahn).
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Der dritte Materiegu¨rtel entsteht bei allen Systemen. Er beginnt bei r ≤ 10AU und endet an
der Evaporationsgrenze in geringer Entfernung vom Stern. Die Ursache fu¨r sein Auftreten ist der
asymptotische Verlauf von rstab(s), der darauf zuru¨ckzufu¨hren ist, daß die photophoretische Be-
schleunigung fu¨r r → 0 schneller wa¨chst als alle anderen.
7.2 Ergebnis-U¨bersicht
7.2.1 Stabilisierungsobergrenze
Die kritischen Ko¨rperradien, jenseits derer die stabilen Umlaufbahnen innerhalb der Evaporations-
zone T (r) ≥ Tkrit(rkrit) = 2000K liegen, sind:
HR 4796A HD 141569A Sol
rkrit/AU 0.088 0.091 0.019
skrit(mit Photophorese) 13.2 cm 2.14m 8.34 km (!)
skrit(ohne Photophorese) 5.3mm 6.5mm 1.2mm
7.2.2 Gro¨ßenbereich
In folgenden Gro¨ßenintervallen werden die Ko¨rper merklich von der Photophorese beeinflußt:
HR 4796A HD 141569A Sol
smin 300µm 146µm 19µm
smax 1m 160m 4 km
Am gro¨ßten ist das Intervall im Fall des Solaren Nebels (∼ 7 Gro¨ßenordnungen), da der hohe
Gasgehalt des Systems fu¨r eine sehr starke photophoretische Kraft sorgt. Der Za¨hler der Formel fu¨r
die photophoretische Kraft (sie Gl. 3.2) ist dem Produkt I p ∝ L5/4⋆ ρg proportional. HR 4796A und
HD 141569A (junge A-Sterne) sind rund zwanzig mal leuchtkra¨ftiger als die Sonne, die Gasdichte
des Hayashi-Modells (T-Tauri-Phase) u¨bertrifft die der Scheiben um HR 4796A und HD 141569A
(Nullalters-Hauptlinie) jedoch um > 3 Gro¨ßenordnungen. Somit ist die Gasdichte in diesem Fall
der entscheidende Parameter.
Da die Sonne wa¨hrend ihrer T-Tauri-Phase leuchtkra¨ftiger war als heute, war die photophoretische
Kraft wa¨hrend dieses Stadiums sogar in Wirklichkeit noch sta¨rker.
7.2.3 Materiegu¨rtel
Die Materiegu¨rtel entstehen bei den drei betrachteten Systemen bei folgenden Sternabsta¨nden:
HR 4796A HD 141569A Sol
A¨ußerer Gu¨rtel — — 25AU− 30AU
Innerer Gu¨rtel < 3AU < 15AU < 10AU
Fu¨r den inneren Materiegu¨rtel kann die Außengrenze nur grob abgescha¨tzt werden, da die Fla¨chen-
dichte nach außen hin allma¨hlich abnimmt und keine feste Grenze aufweist.
7.2.4 Zeitskalen
Die Materiegu¨rtel beno¨tigen unterschiedliche Zeiten, um sich aus einer anfangs gleichfo¨rmig ver-
teilten Materiescheibe (0 < r < 30AU) zu entwickeln. Sie betragen:
HR 4796A HD 141569A Sol
A¨ußerer Gu¨rtel — — 3.6× 106 yrs
Innerer Gu¨rtel 2.8× 106 yrs 1.4× 105 yrs 7.9× 105 yrs
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Die angegebenen Zeiten beziehen sich auf die langsamsten Partikel in dem entsprechenden Gro¨ßen-
intervall (vgl. Abb. 6.11). Es handelt sich also um Obergrenzen. Wie man an Abb. 6.8 sieht, ist
die innere Materiegu¨rtel des Solaren Nebels schon nach 5000 Jahren deutlich ausgepra¨gt, obwohl
er noch nicht seine maximale Konzentration erreicht hat.
Die Entwicklungszeitskalen der Materiegu¨rtel sind allesamt kleiner als die gescha¨tzten Alter von
HR 4796A und HD 141569A. Im Falle der beiden Hauptreihensterne haben sie also ausreichend
Zeit, um sich zu entwickeln. Auch bei dem Solaren Nebels ist dies der Fall, da die Entwicklung vom
T-Tauri-Stadium bis zur Hauptreihe sogar bei ∼ 107 yrs liegt.
7.3 Astronomische Schlussfolgerungen
7.3.1 Modelle der Planetenentstehung
Der wichtigste durch die Photophorese hervorgerufene Effekt besteht in der ’Anhebung’ der Stabi-
lita¨tsradien rstab(s). Er verhindert, daß cm- bis metergroße Ko¨rper in den Stern stu¨rzen bevor sie
sich zu gro¨ßere Objekten zusammenlagern ko¨nne. Das Anwachsen der Ko¨rper ko¨nnte insbesondere
dadurch unterstu¨tzt werden, daß gro¨ßere Meteroide auf ihrem Weg nach innen kleineren, entgegen-
kommenden Ko¨rpern begegnen, so daß sie diese aufsammeln ko¨nnen. Dies entspricht dem Wachs-
tumsmechanismus, der wa¨hrend der Sedimentation, d.h. des Absinkens der Ko¨rper in die Scheibe-
nebene z = 0 abla¨uft (siehe. Abschn. 2.3.1). Sofern man Turbulenzpha¨nomene vernachla¨ssigt, sind
die auftretenden Relativgeschwindigkeiten so gering, daß die Ko¨rper sich bei Kollisionen zusam-
menlagern ko¨nnen, anstatt zertru¨mmert zu werden.
Nach dem Meteoroide ihre Stabilita¨tsradien erreicht haben, wird sogar die Klumpung besonders
begu¨nstigt, da nun eine große Anzahl Ko¨rper den Stern auf Kreisbahnen mit fast identischem
Radius umla¨uft, was a¨ußerst geringe Relativgeschwindigkeiten zur Folge hat. Da außerdem bei
gasreichen Systemen mit geringer Sternleuchtkraft (∼ SN) der a¨ußere Materiegu¨rtel sehr flach
verla¨uft (siehe Abb. 6.6), ko¨nnen sich hier verschieden große Meteoroide in ein und derselben Zo-
ne ansammeln. Mit der Zeit wandert die Zone nach innen, da die Gasdichte abnimmt. Wie man
anhand Abb. 6.6 sieht, wird die rstab(s)-Kurve quasi ’flachgedru¨ckt’, die Steigung des Mittelstu¨cks
zwischen a¨ußerem und innerem Materiegu¨rtel nimmt immer mehr ab, bis schließlich beide Zonen in-
einander u¨bergehen. Dies bedeutet, daß auch die Fla¨chendichte der Ko¨rper immer weiter zunimmt.
Kleinere wandern von außen nach innen, wobei sie mit gro¨ßeren zusammentreffen. Die auftreten-
den Relativgeschwindigkeiten sind hierbei durch die Migrationsgeschwindigkeiten der Ko¨rper nach
oben beschra¨nkt. Die tatsa¨chlichen vr werden jedoch auch von die Dispersionsgeschwindigkeit der
Gasscheibe mitbestimmt. Diese ist vom Sternabstand abha¨ngig: Bei Absta¨nden r > 10AU ist die
Photoevaporation mit Zeitskalen in der Gro¨ßenordnung von 107 yrs dominant, weiter innen herrscht
Gasverlust durch Viskosita¨t vor (∼ 104 − 105 yrs) - vergl. auch Abb. 2.1. Im Bereich des inneren
Sonnensystems sind also die Zeiten, die die Meteoroide beno¨tigen, um nach innen zu wandern,
gro¨ßer als die Nebelauflo¨sungsdauer - sie bestimmen daher das Verhalten der Ko¨rper. Im a¨ußeren
Sonnensystem ist die Gasdispersionszeit gro¨ßer als die typischen Migrationszeiten. Die Ko¨rper fol-
gen also der Wanderung von rstab(s) und bewegen sich sehr langsam, was die Zusammenklumpung
begu¨nstigt.
Eine Schwierigkeit, die bei Modellen des Gasriesenentstehung in unserem Sonnensystem auftritt, ist
die empfindliche Balance zwischen dem Wachstum des Kerns (durch Akkretion von Planetesima-
len) und der Nebeldissipation, die eingehalten werden muß, damit die Hu¨llen der a¨ußeren Planeten
das richtige Massenverha¨ltnis aufweisen. Das Problem besteht darin, Gasdissipationsmechanismen
zu finden, die die unterschiedlichen Hu¨llenmassen erkla¨ren (die Fels/Eiskerne der Riesenplaneten
weisen alle ungefa¨hr 15 Erdmassen auf, fu¨r ihre Hu¨llen gilt: Jupiter - 300Mearth; Saturn - 75Mearth;
Uranus - 2Mearth; Neptun - 2Mearth).
Eine Mo¨glichkeit, das Problem zu lo¨sen, bietet die Photoevaporation der Gasscheibe (siehe Ab-
schn. 2.2.4). In unserem Sonnensystem entspricht der Grenzradius rg ≈ 10AU, jenseits dessen das
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Gas durch die Sonnenstrahlung auf Entweichgeschwindigkeit beschleunigt werden kann, ungefa¨hr
der großen Halbachse der Saturnbahn (siehe auch Shu et al. [74]). Falls die a¨ußere Scheibe zur
Zeit des klassischen T-Tauri-Stadiums nicht sehr viel mehr Masse als der MMSN hatte, ko¨nnte die
Photoevaporation die Ursache der Gasarmut von Uranus und Neptun sein (siehe u. a. [5]).
Betrachten man die rstab(s)-Kurve des MMSN, so fa¨llt auf, daß sich der a¨ußere Materiegu¨rtel
ziemlich genau im Bereich von Uranus und Neptun bildet (siehe Abb. 7.1).
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Abbildung 7.1: Stabilita¨tsradien fu¨r den Solaren Ne-
bel im Vergleich mit den großen Halbachsen der Bah-
nen von Uranus und Neptun
Mo¨glicherweise la¨ßt sich hier ein weiterer Mechanismus finden, der die Eigenschaften der a¨uße-
ren Planeten erkla¨ren hilft. Shu et al. ([74]) stellten U¨berlegungen an, denen zufolge sich in der
Fru¨hphase der Planetenentstehung, als die a¨ußere Scheibe noch massereich war, Riesenplaneten
bildeten, die von der Viskosita¨t in die Sonne geschoben wurden. Zusammen mit der Photoevapo-
ration entfernte dieser Prozeß Gas aus dem a¨ußeren Sonnensystem, bis die Dichte nicht mehr hoch
genug war, um Planeten nach innen spiralisieren zu lassen. Das verbleibende Gas wurde dann bei
der Bildung der heutigen Riesenplaneten verbraucht. Wie wir aus Abb. 7.1 entnehmen ko¨nnen, war
die Photophorese in der Lage, die Bildung von Planeten im Bereich von Uranus und Neptun zu
unterstu¨tzen. Sie ko¨nnte also dazu beigetragen haben, daß sich zwischen 20 und 30 AU besonders
viele ’Vorla¨ufer-Planeten’ bildeten, die in die Sonne spiralisierten und dabei große Gasmengen mit-
nahmen, wodurch nur ein relativ geringer Anteil des urspru¨nglichen Scheibengases fu¨r die Hu¨llen
von Uranus und Neptun u¨brig blieb.
7.3.2 Beobachtung
Folgende Parameter gingen in die Berechnung der Photophorese ein: s - der Partikelradius, J1
- der Asymmetrieparameter, kth - die Wa¨rmeleitfa¨higkeit, ǫ - die Emissivita¨t. Diese Parameter
ko¨nnen nur durch direkte Untersuchung von Staub-Analoga gewonnen werden. Hingegen ergeben
sich die Intensita¨t I und die Temperatur T aus der Leuchtkraft des Sterns, die bei bekannter Ent-
fernung und interstellarer Extinktion genau bestimmbar ist. Es bleibt als freier Parameter nur die
Gasdichte ρg(r) (bzw. der Druck p). Gelingt es, den Dichteverlauf durch Beobachtung von zirkum-
stellaren Scheiben einzugrenzen, so kann ΣN(r, s, t) - die Fla¨chenanzahldichte als Funktion des
Sternabstands, der Partikelgro¨ße und der Zeit - berechnet werden, wie in der vorliegenden Arbeit.
Andersherum ko¨nnten aus der Beobachtung von Staubstrukturen Ru¨ckschlu¨sse auf den Gasdich-
teverlauf in der Scheibe gezogen werden.
Die direkteste Besta¨tigung wu¨rden die Untersuchungen in dieser Arbeit erfahren, wenn um jun-
ge Sterne Materiegu¨rtel beobachtet werden wu¨rden mit Radien, wie sie von Gl. 4.8 vorhergesagt
werden. Interessanterweise verfu¨gt HR 4796A tatsa¨chlich u¨ber einen Gu¨rtel mit r < 10AU (siehe
Abschn. 2.4.1), was unseren Berechnungen entsprechen wu¨rde. Es gibt jedoch auch andere Me-
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chanismen, die in der Lage sind, einen solchen Ring hervorzubringen (z. Bsp. Wechselwirkung mit
Planeten). Insbesondere entsteht eine Zone erho¨hter Fla¨chendichte in Sternna¨he auch ohne Photo-
phorese, nur durch die kombinierten Wirkungen von Gravitation, Strahlungsdruck und Gasreibung
- vgl. Abb. 4.1, 4.2.
Um beurteilen zu ko¨nnen, ob die photophoretische Kraft an der Entstehung der beobachteten
Strukturen mitbeteiligt war, wa¨re eine genauere Vermessung des ra¨umlichen Dichteverlaufs der
zirkumstellaren Strukturen no¨tig, eventuell in Zusammenhang mit einer Abscha¨tzung der Gro¨ße
der Ko¨rper, aus denen sie bestehen. Dann ließe sich u¨berpru¨fen, inwieweit der Staubdichteverlauf
um den realen Stern mit der Kurve rstab(s) zusammenfa¨llt.
7.4 Vergleich mit anderen Arbeiten
7.4.1 Takeuchi und Artymowicz ([80])
Takeuchi und Artymowicz untersuchten in ihrer Arbeit die Dynamik von Partikeln, auf die Gravi-
tation, Gasreibung, Strahlungsdruck und Poynting-Robertson-Drag (fu¨r r < 130AU vernachla¨ssig-
bar) aber keine Photophorese wirken. Fu¨r das prinzipielle Verhalten der Partikel konnten in der
vorliegenden Arbeit die Ergebnisse von Takeuchi und Artymowicz besta¨tigt werden. Insbeson-
dere ließen sich die Anha¨ufung der Staubteilchen am Rand der Gasscheibe und die dort erfol-
gende Vergro¨ßerung der Bahnexzentrizita¨t reproduzieren. Die in [80] abgeleitete Formel fu¨r die
Radialgeschwindigkeit (S. 994, Abschn. 3.2, Formel (26)) haben wir durch das Hinzufu¨gen von
χ = Fphot/FG um die photophoretische Kraft erweitert (Gl. 4.6). Offensichtlich lassen sich auf
diese Weise beliebige radiale Kra¨fte beru¨cksichtigen, indem man im Za¨hler des Ausdrucks den
Quotienten Kraft/Gravitationskraft addiert (nach außen gerichtete Kraft) oder subtrahiert (zum
Stern hin gerichtete Kraft). Bedingung fu¨r die Anwendbarkeit der Formel ist nur, daß die Kra¨fte
nicht so stark sind, daß sie deutliche Abweichungen von der Keplerbahn verursachen.
7.4.2 Krauss und Wurm ([39])
Krauss und Wurm wiesen in ihrer Arbeit als erste darauf hin, daß die photophoretische Kraft zwar
schon lange (seit 1917, [16]) bekannt ist, jedoch noch nie in astrophysikalischem Kontext untersucht
wurde.
Die im 1. Abschnitt (Introduction) von [39] erwa¨hnte Tatsache, daß in bestimmten Druckbereichen
die Photophorese sta¨rker als die Gravitation werden ko¨nne, traf bei den vorliegenden Systemen in
geringem Sternabstand zu. Wir Krauss und Wurm erwa¨hnten, wird die Photophorese fu¨r gro¨ßere
Meteoroide zur dominierenden Kraft, der Strahlungsdruck hingegen vernachla¨ssigbar.
Im 2. Abschnitt (Photophoresis) benutzen Krauss und Wurm die ’vereinfachte Photophorese’, die
entsteht, wenn man im Nenner von 3.2 den zweiten und dritten Term vernachla¨ssigt. Dies ist unse-
ren Untersuchungen zufolge nur in einem bestimmten Bereich eine gute Na¨herung (siehe Abschn.
7.2.2, zweite Tabelle). Ab einem bestimmten, von den Systemparametern abha¨ngigen Partikelra-
dius wird der zweite Term Υrad (Temperaturausgleich durch Abstrahlung) bedeutsam, Υwl (Tem-
peraturausgleich durch Wa¨rmeleitung) kann fu¨r große Ko¨rper ihm gegenu¨ber sogar vernachla¨ssigt
werden (vgl. auch Abb. 6.1 - 6.4). Daher erscheint die von Krauss und Wurm durchgefu¨hrte Analyse
des Kra¨fteverha¨ltnisses (siehe [39], S. 1090, Fig. 1) nur fu¨r kleinere Ko¨rper (s ≤ 100µm) physika-
lisch korrekt.
In Abschnitt 3 (Dust Rings and Belts) berechnen Krauss und Wurm die Stabilita¨tsabsta¨nde aus der
Bedingung (Fphot + Frad)/FD = 1. Dies erscheint insofern fragwu¨rdig, als die Reibungskraft nicht
radial nach innen gerichtet ist, sondern immer dem Geschwindigkeitsvektor des Partikels entge-
gengesetzt. 1 Hier benutzen die Autoren zur Berechnung den vollsta¨ndigen Photophoreseausdruck,
1Wu¨rden ausschließlich radiale Kra¨fte wirken, ko¨nnte das Teilchen nicht auf von einer Anfangskreisbahn auf eine
59
gehen jedoch spa¨ter bei der Auswertung wieder dazu u¨ber, den zweiten und dritten Nennerterm
zu vernachla¨ssigen. Daher kommen sie zu dem Ergebnis, daß der Stabilita¨tsradius von der Parti-
kelgro¨ße unabha¨ngig sei, und daß daher eine Anha¨ufungszone entstehe, in der verschieden große
Ko¨rper auf fast identischen Bahnen umlaufen. Dies entspricht den oberen, fu¨r gro¨ßere Partikelra-
dien horizontal verlaufenden Kurven in Abb. 4.1 - 4.4. Bei niedrigen Sternleuchtkra¨ften bestimmt
Υwl lange genug den Verlauf von rstab(s), um eine Zone entstehen zu lassen, in der sich verschieden
große Partikel auf engem Raum ansammeln (der mittlere ’Sattel’ in 4.4 bzw. 4.9). Ab einem be-
stimmten Partikelradius wird jedoch Υrad gegenu¨ber Υwl dominant, wodurch die Stabilita¨tsradien
wieder abnehmen.
Innere Hohlra¨ume - siehe [39], Abschn. 4, (Conclusions) - ko¨nnen daher nur insofern auftreten,
als Objekte mit s > 1m sehr lange brauchen, um rstab(s) zu erreichen, da sie nur langsam Bahn-
energie durch die Gasreibung verlieren (siehe Abb. 6.11). Die von Krauss und Wurm erwa¨hnte
Unterstu¨tzung der Bildung von Kuipergu¨rteln hingegen ist unseren Ergebnissen zufolge zumindest
am inneren Rand des Kuipergu¨rtels (r ∼ 30AU) in der Tat mo¨glich - in dieser Umgebung liegt ja
der oben erwa¨hnte, durch die Gro¨ßenunbha¨ngigkeit von Υwl erzeugte Sattel. Da unsere Berechnun-
gen auf dem Minimalmassen-Solarnebelmodell beruhen, ko¨nnten in Wirklichkeit sogar noch weiter
außen liegende Abschnitte des Kuipergu¨rtels bei ihrer Entstehung von der Photophorese beeinflußt
worden sein, da die Gasdichte in Wirklichkeit vermutlich ho¨her (und die Stabilita¨tsbahnen somit
sonnenferner) waren.
Im vorletzten Absatz von [39] erwa¨hnen die Autoren, daß die Zeitskalen fu¨r die Teilchenkonzen-
tration durch die Photophorese a¨ußerst kurz seien. Dies stimmt den in der vorliegenden Arbeit
durchgefu¨hrten Berechnungen zufolge nur fu¨r Teilchen bestimmter Gro¨ße (siehe Abb. 6.11). Die
zum Erreichen der Stabilita¨tsbahn beno¨tigte Zeit schwankt stark in Abha¨ngigkeit vom Partikelra-
dius - es treten hierbei Unterschiede von mehr als drei Gro¨ßenordnungen auf (104 − 107yrs).
7.5 Mo¨gliche Weiterfu¨hrung
In dieser Arbeit haben wir mehrere starke Vereinfachungen gemacht, um daß Problem u¨berschaubar
zu halten. Weiterfu¨hrende Arbeiten ko¨nnten diese Einschra¨nkungen fallenlassen und realistischere
Systeme untersuchen.
7.5.1 Nichtschwarze Ko¨rper
Wir haben angenommen, daß es sich bei den Meteoroiden um perfekt absorbierende, Schwarze
Ko¨rper mit ǫ = 1 handelt. Eine Senkung der Emissivita¨t hat zur Folge, daß der Abstrahlungsterm
Υrad verkleinert wird. Daher bleibt in diesem Fall Υwl bis zu gro¨ßeren Partikelradien dominant.
Den Unterschied sieht man in Abb. 7.2: Der von Υwl bestimmte Kurventeil ist wesentlich la¨nger
(breiterer ’Sattel’), der von Υrad bestimmte verla¨uft bei kleineren ǫ ho¨her. Die Temperaturgradi-
enten in den Partikeln verlaufen nun steiler, die photophoretische Kraft ist sta¨rker.
Offensichtlich umfaßt die a¨ußere Stabilita¨tszone ein umso breiteres Spektrum an Partikelgro¨ßen,
je geringer ǫ ist. ’Graue’ Meteoroide versta¨rken also die Ausbildung des a¨ußeren Materiegu¨rtel
(Kuipergu¨rtels) und verschieben den inneren Materiegu¨rtel nach außen. Hierdurch wird auch wird
die Gro¨ßengrenze (der Ko¨rperradius, bis zu dem Umlaufbahnen außerhalb der Evaporationszone
T = 2000K existieren) angehoben.
7.5.2 Wechselwirkungen zwischen den Ko¨rpern
Wir haben die Meteoroide als eine Art ’ideales Gas’ behandelt - die Ko¨rper wechselwirken nicht
miteinander und verhalten sich als unzersto¨rbare Punktmassen. Dies ist natu¨rlich unrealistisch. In
Endkreisbahn gelangen: Radialkra¨fte ko¨nnen den Drehimpuls nicht a¨ndern, was aber bei einem Transit von einer
Kreisbahn auf eine andere geschehen muß.
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Abbildung 7.2: Die Stabilita¨tskurve fu¨r den Solaren
Nebel, mit ǫ = 1.0, ǫ = 0.5 und ǫ = 0.1
Wirklichkeit werden die Ko¨rper relativ oft kollidieren - siehe z. Bsp. [41], [40], [89]. Je nach Impakt-
energie ko¨nnen dabei entweder Fragmentation, Abprallen oder Klumpung (Haftenbleiben) erfolgen.
Ein sehr einfaches Modell stellen Dullemond und Dominik in [15] (S. 980, Abschn. 6) vor: Ist die
KollisionsenergieWK geteilt durch die Summe der Partikelmassen gro¨ßer als y = 1.25 × 10−1 J/kg,
werden beide in einzelne Monomere gespalten. Dies vereinfacht die Physik natu¨rlich außerordent-
lich, da in Wirklichkeit auch teilweise Zersto¨rung der Partikel, Kraterbildung und andere Prozesse
auftreten ko¨nnen (siehe z. Bsp. Weidenschilling [87] und Battaglia [4], sowie fu¨r eine ku¨rzere Zu-
sammenfassung [89] Abschn. V B, S. 1044-1047).
Haben die Ko¨rper die Massen m1 und m2 und die Relativgeschwindigkeit ∆v, so wird die Kollisi-
onsenergie zu (∼ Energieverlust beim vollsta¨ndig inelastischen Stoß):
WK =
m1m2∆v
2
2(m1 +m2)
(7.1)
und die Fragmentationsbedingung lautet:
m1m2∆v
2
2(m1 +m2)2
≥ 1.25 10
−1 J
1 kg
(7.2)
woraus folgt
∆v ≥
√
2.5 J/kg
m1m2
(m1 +m2) =
√
(2.5 J/kg) (
m1
m2
+
m2
m1
+ 2) (7.3)
In Abb. 7.3 ist der Term auf der rechten Seite in Formel 7.3 als Funktion des Massenverha¨ltnisses
m1/m2 geplottet.
Unter diesen Annahmen genu¨gen also schon Relativgeschwindigekeiten von einigen Metern pro Se-
kunde, um die Ko¨rper zu fragmentieren. Vergleicht man dies mit Abb. 6.12, so stellt man fest, daß
bei HR 4796A und HD 141569A fast immer Fragmentation eintritt, im Solaren Nebel die Radialge-
schwindigkeiten jedoch in einem weiten Bereich (∼ 10− 1000µm) so niedrig sind, daß Koagulation
durchaus mo¨glich ist.
Obwohl das hier benutzte Modell sehr einfach gehalten - und die gewa¨hlte Fragmentationsenergie-
dichte mo¨glicherweise außerordentlich niedrig ist - la¨ßt sich vermuten, daß ho¨here Gasdichten die
Koagulation begu¨nstigen, da sie die Radialgeschwindigkeiten da¨mpfen.
Das Fragmentations-/Koagulationsproblem wird u.a. behandelt in: [89], [87], [4], [96], [76], [31]
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Abbildung 7.3: ∆vkrit als Funktion des Massenverha¨ltnisses. Bei gro¨ßerer Geschwindifkeitsdifferenz
fragmentieren die Ko¨rper, unter der Annahme daß die Bindungsenergie 0.125 J/kg betra¨gt.
7.5.3 Nichtkugelfo¨rmige oder rotierende Ko¨rper
Das Problem nichtkugelfo¨rmiger Ko¨rper ist außerordentlich komplex. Eine exakte Lo¨sung des Pro-
blems der Photophorese bei Objekten beliebiger Form mit mo¨glicherweise ortsabha¨ngigen Ober-
fla¨cheneigenschaften ist nur numerisch mo¨glich. Der Spezialfall des kugelfo¨rmigen Ko¨rpers mit ein-
heitlicher Oberfla¨che la¨ßt sich als statistisches Mittel u¨ber ein großes Ensemble von Ko¨rpern unter-
schiedlicher Gestalt auffassen: Stellt man sich eine sehr große Anzahl verschiedenartiger Oberfla¨chen
miteinander u¨berlagert vor, entsteht, quasi als geometrische Variante des ’Weißen Rauschens’, eine
Kugel. Die in dieser Arbeit berechneten Stabilita¨tskurven repra¨sentieren daher das mittlere Ver-
halten einer Vielzahl unterschiedlich geformter Ko¨rper.
Wir haben den Kraftterm 3.2 aus der Arbeit von Beresnev et al. ([6]) u¨bernommen. Er wurde
dort speziell fu¨r nichtrotiende spha¨rische Ko¨rper abgeleitet. Was Rotation der Ko¨rper prinzipiell
bewirkt, ist klar: sie transportiert Wa¨rmeenergie von der beleuchteten auf die unbeleuchtete Seite
(zumindest, solange die Rotationsachse nicht direkt auf den Stern gerichtet ist), wodurch der Tem-
peraturgradient abgebaut und die photophoretische Kraft verringert wird. Wir fu¨hren hierzu eine
quantitative Abscha¨tzung durch.
Rotation kann durch zwei Mechanismen entstehen:
 Brown’sche Rotation. Sie entsteht durch den Impulsu¨bertrag auftreffender Moleku¨le. Da sich
bei gro¨ßeren Objekten die Sto¨ße der Moleku¨le gegenseitig wegmitteln, und keinen Nettodre-
himpuls u¨bertragen, spielt die Brown’sche Rotation nur bei Ko¨rpern mit s ≪ 1mm eine
Rolle.
 Makroskopische Rotation entsteht bereits bei der Bildung der Ko¨rper aus kleineren Partikeln,
wenn deren Gesamtdrehimpuls L =
∑
i Li 6= 0 ist. Sie kann auch spa¨ter durch Sto¨ße mit
anderen Partikeln auf den Ko¨rper u¨bertragen werden.
Brown’sche Rotation
Den Grenzradius, bis zu dem die Brown’sche Rotation bedeutsam ist, scha¨tzen wir wie folgt ab.
Wir setzen die Rotationsenergie Wrot gleich mit der mittleren thermischen Energie pro Moleku¨l
Wtherm = (3/2)kT :
1
2
Jω2 =
3
2
kT (7.4)
mit JKugel = (2/5)Ms
2 = (8/15)πs5ρd ergibt sich die Frequenz zu:
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frot, brown =
√
45kT
32π3s5ρg
(7.5)
bzw die Periode fu¨r eine halbe Umdrehung:
P1/2, brown =
√
8ρdπ3s5
45kT
(7.6)
Andererseits berechnet sich die Zeitskale fu¨r die Wa¨rmeleitung durch das Partikel zu (siehe [39],
Gl. 6):
Pheat =
ρdcds
2
kth
(7.7)
cd ist hier die spezifische Wa¨rmekapazita¨t. Wir benutzen den Wert cd ≈ 1000 J kg−1K1. Abb. 7.4
zeigt beide Zeitskalen fu¨r da System HR 4796A als Funktionen des Partikelradius fu¨r einen Stern-
abstand r = 1AU. Man sieht, daß nur fu¨r Partikel mit s ≈ 1µm die Brown’sche Rotationsperiode
mit der charakteristischen Zeitdauer der Wa¨rmeleitung vergleichbar wird. Fu¨r die anderen beiden
Systeme ist P1/2, brown sogar noch ho¨her, da die Temperatur niedriger ist. Bei den Partikeln, fu¨r
die die Photophorese relevant ist, spielt Brown’sche Rotation also keine Rolle.
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Abbildung 7.4: Zeitskalen der Brown’schen Rotation und Wa¨rmeleitung als Funktion des Partikel-
radius (System: HR 4796A). Außer fu¨r die kleinsten Partikel ist die Brown’sche Rotation irrelevant,
da die Wa¨rmeleitung wesentlich schneller abla¨uft.
Makroskopische Rotation
Das Problem der makroskopischen Rotation ist wesentlich komplexer, da es von der dynamischen
Entwicklung der Staubkomponente, sowie von der Ha¨ufigkeit und Sta¨rke von Kollisionsereignissen
abha¨ngt. Eine vollsta¨ndige Analyse ist daher im Rahmen dieser Arbeit nicht mo¨glich. Hier soll nur
ein einfacher Ansatz vorgestellt werden, der Ausgangspunkt einer tiefgreifenderen Untersuchung
sein ko¨nnte.
Wir nehmen an, daß ein kleiner Ko¨rper (Radius s, Masse m) mit einem gro¨ßeren (Radius S, Masse
M) einen vollsta¨ndig unelastischen Stoß ausfu¨hrt, und zwar tangential, so daß der Impulsu¨bertrag
vollsta¨ndig in Drehimpuls umgewandelt wird:
L = mvS (7.8)
63
wobei v die Geschwindigkeit des kleineren Ko¨rpers ist. Sofern der gro¨ßere Ko¨rper anfangs nicht
rotierte, nimmt er durch den Zusammenstoß folgende Rotationsfrequenz an:
ω =
mvS
J
(7.9)
und mit dem Massentra¨gheitsmoment der Kugel J = (2/5)(M +m)S (Summe der Massen, da der
kleinere an dem gro¨ßeren Ko¨rper haften bleibt) ergibt sich die Zeitdauer fu¨r eine halbe Umdrehung
zu:
P1/2,mak =
2π(M +m)S
5mv
=
2π(s3 + S3)S
5s3v
(7.10)
Im letzten Rechenschritt wurde die Annahme gemacht, daß die Ko¨rper die gleiche Dichte haben.
Wir setzen nun fu¨r die Geschwindigkeit des Impaktors v die in Abschn. 6.4 ermittelte maximale
Radialgeschwindigkeite vmax(s) ein. Abb. 7.5 zeigt das Ergebnis als Funktion des Radius des Im-
paktors s, wobei der Radius des gro¨ßeren Ko¨rpers S = 10 cm gewa¨hlt wurde. Das System ist HR
4796A.
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Abbildung 7.5: Zeitskalen der makroskopischen (durch Impakte hervorgerufenen) Rotation und der
Wa¨rmeleitung als Funktionen des Radius s des auftreffenden Ko¨rpers. Der Radius des getroffenen
betra¨gt S = 10 cm. Ab s ∼ 2mm wird makroskopische Rotatation schneller als die Wa¨rmeleitung.
System: HR 4796A
Man sieht, daß sobald die Gro¨ße des Impaktors einige Millimeter erreicht, die impakterzeugte
Rotation so schnell wird, daß sich kein stabiler Temperaturgradient mehr ausbilden kann. Die pho-
tophoretische Kraft geht dann gegen Null.
Die durch Kollisionen hervorgerufene Eigenrotation kann also durchaus schnell genug sein, um
die Photophorese zum Erliegen zu bringen. Allerdings haben wir hier nur ein sehr einfaches Mo-
dell betrachtet (Impaktor trifft immer tangential auf, Stoß erfolgt vollkommen unelastisch). Eine
genauere Untersuchung mu¨ßte die statistischen Verteilungen von Stoßenergien, -ha¨ufigkeiten und
-richtungen betrachten.
7.5.4 Weitere mo¨gliche Verallgemeinerungen
Weiterhin wa¨re es denkbar, die nichtlaminare (turbulente) Dynamik des Nebels miteinzubeziehen,
oder die Auswirkungen der zeitlichen Abnahme der Gasdichte wa¨hrend der Clearing Stage zu
untersuchen. Letztere wu¨rde die photophoretische Kraft allma¨hlich absinken lassen (siehe Abschn.
7.3.1 oben). Die Analyse der Dynamik turbulenter Stro¨mungen ist a¨ußerst kompliziert, weswegen
auf diesem Gebiet noch viele offene Fragen existieren.
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7.6 Schlußbemerkung
Die Photophorese ist schon seit recht langer Zeit bekannt. Ihre Entdeckung wird Felix Ehrenhaft
zugeschrieben (1917, siehe [16]), obwohl sie schon von Augustin Jean Fresnel beobachtet wurde.
Nichtsdestotrotz war sie zuna¨chst eine der Astrophysik unbekannte Kraft - sie wurde in Bezug auf
die Bewegung von Partikeln in der Erdatmospha¨re untersucht (siehe Rohatschek [68]), und ihre
technische Anwendung zur Manipulation von Staubpartikeln ([78]) oder Sa¨uberung von Oberfla¨chen
([61]) wurde vorgeschlagen. Auf astrophysikalische Probleme wurde sie jedoch nie angewendet.
Krauss und Wurm wiesen in ihrer Arbeit ([39]) als erste darauf hin, daß die Dynamik von zir-
kumstellarer Materie durch die photophoretische Kraft beeinflußt werden ko¨nnte. Wie in der vor-
liegenden Diplomarbeit gezeigt werden konnte, wird die Photophorese bei Meteoroiden in einem
bestimmten, systemparameterabha¨ngigen Gro¨ßenintervall zur dominierenden Kraft. Sie verhindert,
daß die Ko¨rper durch die Gasreibung in den Stern stu¨rzen, und ko¨nnte somit dazu beitragen, einen
kritischen Abschnitt der Planetenentstehung zu u¨berbru¨cken.
Natu¨rlich mußten, um die Aufgabe u¨berschaubar zu halten, eine Menge starker Vereinfachungen
gemacht werden - wir haben die Dynamik perfekt absorbierender Kugeln von konstanter Dichte und
nicht die realer Staubko¨rner und Felsen untersucht. Es bleibt noch eine Menge zu tun, bis wirklich
realistische Aussagen u¨ber das zeitliche Verhalten protoplanetarer Scheiben unter Einwirkung aller
auf sie wirkenden Kra¨fte gemacht werden ko¨nnen. Wir haben eine kleine Wanderung im Wald der
Astrophysik gemacht. Ob es eine Wanderung in die richtige Richtung war, wird sich letztlich nur
durch Beobachtungen - und eventuell Laborexperimente - entscheiden lassen. Das Zitat von Carl
Sagan wird plausibel:
There are many hypotheses in science which are wrong. That’s perfectly all right; they’re the aper-
ture to finding out what’s right. Science is a self-correcting process. To be accepted, new ideas must
survive the most rigorous standards of evidence and scrutiny.
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